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Izvle£ek
Magistrsko delo za£nem z raziskavo medsebojne korelcije Wolfovega ²tevila (merilo
Son£eve aktivnosti) in ²tevila Son£evih rentgenskih bli²£ev, ki so odgovorni za ze-
meljski atmosferski pojav nenadnih ionosferskih motenj (SID). To so izjemno mo£ne
gostote ionizacije v D sloju Zemljine ionosfere. Ko se bli²£ na Soncu zgodi, su-
nek mo£nega ultravijoli£nega in rentgenskega sevanja zadane dnevno stran Zemlje.
Visoko-energijsko sevanje absorbirajo delci v atmosferi, ki preko procesa foto ioniza-
cije postanejo vzbujeni. Najniºjim slojem obsevane ionosfere (D in E sloj) se gostota
elektronov nemudoma pove£a. Ionosferske motnje oja£ajo ²irjenje valov zelo nizkih
frekvenc (VLF). S SID monitorjem, ki se nahaja na astronomskem geozikalnem
observatoriju Golovec v Ljubljani, detektiram bli²£e na Soncu tako, da spremljam
mo£ radijskega signala oddaljenega VLF oddajnika, v odvisnosti od £asa. Izmerjena
motnja (SID) pove ali je zares pri²lo do Son£evega bli²£a. Poleg tega obravnavam
dnevne spremembe VLF signalov, kjer je glavni cilj izra£un vi²ine ter ocena efektiv-
nega rekombinacijskega koecienta in povpre£ne mase konstituentov odbojnega D
sloja. V zadnjem delu naloge opazujem vpliv popolnega Son£evega mrka (21. avgust
2017) na spodnji sloj Zemljine ionosfere, z zmanj²anjem polnega vpadnega svetlob-
nega toka s Sonca. Ker se je stopnja ionoizacije v ionosferi (D sloj) zmanj²ala, je
efektivna odbojna vi²ina narasla. Meritve sem opravil z VLF radijskim sprejemni-
kom LAVNet-Mex v Mexico Cityju, v Mehiki. V tem delu predstavljam podroben
model mrka, ki temelji na ena£bi fazne zakasnitve zaradi pove£anja odbojne vi²ine.
Opisujem postopke modela in predstavljam pridobljeni prol faze in spremembe od-
bojne vi²ine. Rezultati so skladni z rezultati prej²njih mrkov (zemeljske in raketne
meritve).
Klju£ne besede: Son£evi bli²£i, medsebojna korelacija, ionosfera, SID monitor,




The master's thesis starts with the investigation of cross-correlation between Wolf's
number (Solar activity) and number of solar X-ares, which are responsible for a ter-
restrial atmospheric phoenomenon called a sudden ionospheric disturbance (SID).
This is an abnormally high ionization density in the D layer of the Earth's iono-
sphere. When a Solar are occurs on the Sun a blast of intense ultraviolet and
X-ray radiation hits the dayside of the Earth. This high energy radiation is absor-
bed by atmospheric particles, raising them to excited states and knocking electrons
free in the process of photoionization. The low-altitude ionospheric layers (D and
E layer) immediately increase in electron density over the entire dayside. The iono-
spheric disturbance enhances very low frequency (VLF) radio propagation. With an
instrument called the SID monitor, located at Astronomical Geophysical Observa-
tory on the Golovec hill in Ljubljana, I detect Solar ares by monitoring the signal
strength of distant VLF transmitters over the course of time. The recorded SIDs
indicate whether Solar ares have taken place. Furthermore I investigate diurnal
variation of VLF signals, where I focus on calculation of the reective height and an
estimation of eective recombination coecient and average mass of constituents at
the reecting D-layer. In the last part of the thesis I observe eects of the August 21,
2017 total solar eclipse caused on the lower part of the Earth's ionosphere, by redu-
cing the total incident ux from the Sun. As the rate of ionization in the ionosphere
(D-region) was reduced, the eective reection height increased. Measurements were
done using the LAVNet-Mex VLF radio receiver in Mexico City, Mexico. In this
work I present a detailed eclipse model which is based on the equation of the phase
delay due to an increase in reection height. I describe the steps of the model and
present the obtained prole of the phase and reection height variation. Results
show a good agreement with the results from previous eclipses ground and rocket
measurements.
Keywords: solar ares, cross-correlation, ionosphere, SID monitor, VLF waves, ef-
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Sonce je odgovorno za nastanek in obstoj Zemljine ionosfere. S svojim ekstremno
ultra-vijoli£nim sevanjem povzro£i ionizacijo molekul in atomov plina v zgornjem
sloju Zemljine atmosfere. Ta sloj se tekom dneva spreminja zaradi spremembe vpa-
dnega kota svetlobe nanj in vodi v dnevne spremembe v koncentraciji elektronov
in ionov v ionosferi. Uporabnost le-te se kaºe predvsem v radijskih komunikacijah
na velike razdalje. Ker se ionosfera efektivno obna²a kot elektri£ni prevodnik, se
dolo£ena vrsta radijskih valov zelo nizkih frekvenc od nje odbije. To lastnost lahko
s pridom izkori²£amo za indirektno detekcijo visoko energijskih rentgenskih bli²£ev
na Soncu, za ²tudijo parametrov ionosfere in ²irjenja radijskih valov na velikih raz-
daljah. Za detekcijo potrebujemo zgolj anteno in ustrezen radijski sprejemnik, s
katerim lahko izmerimo jakost radijskega signala dolo£ene frekvence. To podro£je je
zato zanimivo z astrozikalnega vidika, saj obravnava pojave na Soncu, ki jih je teºko
dirketno izmeriti, hkrati pa nam daje vpogled v povezavo Sonce-Zemlja preko t.i.
vesoljskega vremena. Z geozikalnega vidika je zanimivo poglobljeno razumevanje
delovanja in obstoja Zemljine ionosfere ter njen vpliv na ²irjenje radijskih valov.
Moje magistrsko delo je razdeljeno na 4 obseºnej²a poglavja. V prvem bom
predstavil povezavo med aktivnostjo Sonca in ²tevilom Son£evih bli²£ev. Moj namen
je pokazati, da se mo£ni rentgenski bli²£i pogosteje pojavljajo v obdobju pove£ane
Son£eve magnetne aktivnosti, ki ima periodo pribliºno 11 let.
V drugem delu bom predstavil ve£letne lastne meritve izmerjenih Son£evih bli-
²£ev, ki sem jih opravil s SID monitorjem na Astronomsko-geozikalnem observa-
toriju Golovec v Ljubljani. Opisal bom nastanek in zgradbo Zemljine ionosfere,
²irjenje radijskih valov zelo nizkih frekvenc (3 - 30 kHz) ter anteno in sprejemnik
AGO. Predstavil bom lastni model Son£evega bli²£a ter komentiral dobljene rezul-
tate. Okrnjena razli£ica je objavljena v elektronsko dostopni reviji Matrika, Letnik
3, tevilka 2 (23.9.2016), [1].
V tretjem delu bom predstavil Chapmanov model proizvodnega sloja ionosfere
ter model ²irjenja VLF valov. Pokazal bom, da nam lahko dokaj preprosti model
pove veliko o parametrih Zemljine ionosfere, kot so odbojna vi²ina, skalirna vi²ina,
koncentracija elektronov, itd.. Znanje teh je klju£nega pomena za razumevanje
zgradbe ionosfere. Okrnjena razli£ica tega poglavja je objavljena v strokovni mono-
graji Astronomi v Kmici: dvajseti£ (Murska Sobota : AD Kmica : ZOTKS, 2017),
stran 30 - 35, [2].
V zadnjem delu bom predstavil meritve, ki sem jih opravil med poletnim ²tudij-
skim obiskom v Mehiki, kjer sem izmeril odziv Zemljine atmosfere na popolni Son£ev
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Poglavje 1. Uvod
mrk, ki je ²el 21. avgusta 2017 preko celinskih ZDA. Opisal bom radijski spreje-
mnik LAVNet-Mex, s katerim sem meritve opravil ter predstavil dobljene rezultate.
Z uporabo lastnih ra£unalni²kih modelov sem uspe²no izra£unal efektivni dvig Ze-
mljine ionosfere tekom popolnega mrka. Na tem mestu bi rad dodal, da bo zadnje
poglavje v okrnjeni razli£ici v prihodnjih mesecih objavljeno v publikacijah Advan-
cing Earth and Space Science (AGU, [3]), zasluge za delo pa gredo tudi soavtorjem
£lanka: Alejandro Lara in Andrea Borgazzi (Instituto de Geofísica, Universidad
Nacional Autónoma de México (UNAM), CdMx, 04510, Mexico) ter Jean Pierre
Raulin (CRAAM - Centro de Radioastronomía e Astrofísica Mackenzie Escola de
Engenharia, Universidade Presbiteriana Mackenzie Rua da Consolacão, 896, CEP
01302-907 São Paulo, Brazil).
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Povezava aktivnosti Sonca in ²tevila
Son£evih bli²£ev
Sonce je zvezda s spremenljivim magnetnim poljem, ki uktuira na £asovnih skalah,
od nekaj sekund pa do nekaj milijard let. Bli²£i na Soncu, koronalni masni izbruhi,
visoko-energijski Son£ev veter predstavljajo razli£ne oblike aktivnosti Sonca. Za
vse te pa je odgovorno Son£evo magnetno polje, [4]. Merjenje aktivnosti poteka
na razli£ne na£ine. Najbolj znano je zagotovo Wolfovo ²tevilo, ki sledi aktivnosti
Sonca, ima pribliºno 11 letno periodo, izmerijo pa ga s pomo£jo ²tetja Son£evih peg
in skupin peg, ki se pojavijo v Son£evi fotosferi. Wolfovo ²tevilo je denirano kot
R = k(10g + s), (2.1)
kjer je s ²tevilo posameznih Son£evih peg, g je ²tevilo skupin Son£evih peg, k pa
je faktor, ki variira z opazovalno lokacijo in merilno napravo. Ve£je kot je Wolfovo
²tevilo, bolj je Sonce magnetno aktivno. V obdobju Son£evega maksimuma zna²a
R med 100 in 200, v minimumu pa velikostni red manj, [5]. Aktivnost se meri tudi
preko opazovanja toka emisije 10.7 cm (2800 MHz) radijske £rte, katere izvor je v
kromosferi, ki leºi nad Son£evo fotosfero. Kromosfera ima v primerjavi s fotosfero
izredno nizko gostoto (∼ 10−4× manj²a); dominantna je emisija H-α (656.3 nm),
ki ji daje rde£kasto barvo. To lahko opazimo tudi ob popolnih Son£evih mrkih.
Pri emisiji 10.7 cm po navadi govorimo o F10.7 indeksu. Le-ta zelo dobro sledi
²tevilu Son£evih peg, navajamo pa ga v enotah s.f.u. (solar ux units, oziroma
enote Son£evega toka), [6],[7]. Zanimivi pa so tudi t.i. bli²£i na Soncu, katerih
vrh emisije leºi v rentgenskem delu elektromagnetnega spektra. Bli²£ na Soncu
je eksplozija, ki se zgodi, ko se magnetna energija shranjena v Son£evi atmosferi
nenadoma sprosti. Bli²£i se pojavljajo v bliºini Son£evih peg, po navadi vzdolº
lo£nice med obmo£jema nasprotujo£ih si magnetnih polj. Za nastanek bli²£ev je
klju£na oblika magnetnega polja okoli peg. Pri zvijanju magnetnih silnic lahko pride
do kriºanja le-teh in s tem do rekonenkcije, pri kateri se sprosti magnetna energija,
tipi£no okoli 1020 J/s. Ta energija gre v pospe²evanje in termalizacijo nabitih delcev,
ve£inoma elektronov in protonov v Son£evi atmosferi, ki potem sevajo v ²irokem
obmo£ju elektromagnetnega spektra. Energije teh delcev lahko presegajo 1 MeV, [8],
[9]. Bli²£e klasiciramo glede na jakost rentgenskega sevanja pri valovnih dolºinah
med 0.1 - 0.8 nm. Poznamo ve£ kategorij rentgenskih bli²£ev, po nara²£ajo£i jakosti:
A, B, C, M in X. Bli²£i razreda X so najmo£nej²i in lahko povzro£ijo dolgotrajne
sevalne nevihte po ve£jem delu Zemlje, poleg tega pa tudi neºelene inducirane tokove
17
Poglavje 2. Povezava aktivnosti Sonca in ²tevila Son£evih bli²£ev
v daljnovodih in transformatorjih, na obmo£jih ob zemeljskih megnetnih polih, ki
lahko vodijo do izpada elektri£ne energije. Bli²£i M so srednje mo£ni, povzro£ijo
lahko kratke radijske izpade predvsem v polarnih obmo£jih Zemlje. Bli²£i C, B in A
so ²ibki in nimajo znatnih posledic na Zemljo. Vsak od omenjenih razredov se deli
na 9 podrazredov, od 1 do 9, [10]. Slednji so prikazani v tabeli 2.1.
Tabela 2.1: Razredi bli²£ev na Soncu in njihove pripadajo£e jakosti, ki so merjene
nad Zemljino atmosfero, [10].
Razred Jakost med 0.1-0.8 nm [W/m2]
B I < 10−6
C 10−6 ≤ 10−5
M 10−5 ≤ 10−4
X I ≥ 10−4
Ker se bli²£i pojavljajo nad Son£evimi pegami, pri£akujemo povezavo med ²tevilom
le-teh in Wolfovim ²tevilom, ki sledi aktivnosti Sonca. Ta je nelo£ljivo povezana z
magnetnim poljem Sonca, ki je posledica dinamo efekta, kjer se kineti£na energija
v Soncu (konvekcijsko gibanje in diferencialna rotacija) pretvarja v elektri£no in
magnetno energijo. Magnetna polja ustvarijo tokovi ioniziranega plina v Son£evi
notranjosti. Magnetne silnice (polje) v Soncu si lahko predstavljamo kot elastike, ki
so navite na kroglo, nastanek peg pa tako, da te elastike vle£emo vzdolº vzporednikov
krogle, da se za£nejo vozlati. Druga£e povedano, zaradi diferencialne rotacije Sonca
se silnice raztegujejo in zvijajo okoli Sonca, pogledajo skozi njegovo povr²je in se
ob£asno tudi pretrgajo. Tedaj lahko pride do rentgenskih bli²£ev. eprav je ta model
privla£en, ni povsem pravilen. Tovrstni cikli so dosti kraj²i (nekaj let) od 11-letnega
cikla aktivnosti, ki ga opazimo. Najbolj podprta ideja je danes t.i. meridianski tok
materiala, ki te£e vzdolº meridianov, od ekvatorja proti polom na povr²ju in obratno
pod povr²jem (do obmo£ja med sevalno in konvekcijsko ovojnico na globini okoli
200,000 km). Hitrost toka na povr²ju zna²a okoli ∼ 20 m/s, v gostej²i notranjosti
pa 1 - 2 m/s. Po£asni tok prena²a material iz notranjosti do povr²ja pribliºno 11
let, [11],[12],[13].
V tem poglavju ºelim preveriti medsebojno korelacijo med Wolfovim ²tevilom in
²tevilom rentgenskih bli²£ev na Soncu. Z dobro korelacijo lahko potrdimo, da imajo
bli²£i zares izvor v Son£evih pegah ter, da hkrati sledijo 11-letnemu ciklu Son£eve
magnetne aktivnosti. Podatke o izmerjenem Wolfovem ²tevilu med leti 1749 in 2012
sem dobil v datoteki Wolf_number.dat, povzeto iz [14]. Podatke o rentgenskih
bli²£ih na Soncu med leti 1975 in 2016 pa sem dobil na podlagi meritev satelita
GOES, povzeto iz [15]. Za vsako leto opazovanja je naveden £as posameznega bli²£a
(datum, za£etek, vrh, konec), njegov pripadajo£i razred ter jakost rentgenskega toka
med 0.1 - 0.8 nm. Posamezne tekstovne datoteke sem zdruºil v eno samo, ter jo
preoblikoval tako, da sem za posamezen mesec v letu pre²tel ²tevilo vseh bli²£ev,
bli²£ev razreda A, B, C, M in X. Posamezne stolpce, ki predstavljajo ²tevilo bli²£ev
sem potem primerjal z Wolfovim ²tevilom, kjer sem analiziral zgolj £asovni presek
obeh datotek, t.j. od leta 1975 do 2012. Za analizo slednjih sem uporabil metodo





Za izra£un medsebojne korelacije sem uporabil knjiºnico numpy.corrcoef, [16], ki
na vhodu vzame dve 1-D vrstici in na izhodu vrne korelacijsko matriko koecientov,
v na²em primeru je ta velikosti 2×2. Vrednosti elementov matrike se gibljejo med
-1 in 1. Diagonalni elementi so vedno enaki 1. Za nas so zanimivi izven-diagonalni
elementi, ki predstavljajo medsebojno korelacijo med 2 setoma podatkov. Ker sta
datoteki za Wolfovo ²tevilo in Son£eve bli²£e razli£no dolgi, sem ju ustrezno porezal,
tako, da se ujemata v £asu. Matrika korelacijskih koecientov R je v povezavi s





Kovarianca C predstavlja mero za korelacijo med dvema setoma podatkov. Za vzorca
X in Y, dolºine N, je kovarianca v eksplicitni obliki denirana kot
cov(X, Y ) =
N∑
i=1
(xi − x̄)(yi − ȳ)
N
, (2.3)
kjer sta x̄ in ȳ ustrezni povpre£ji. Za nekorelirane vzorce je kovarianca enaka 0.
e so vzorci med seboj korelirani v neki meri pa je njihova kovarianca neni£elna.
Za cov(X, Y ) > 0, Y nara²£a z X-om, za cov(X, Y ) < 0 pa Y pada, ko X nara²£a.
Kovarianca vzorca samega s sabo, cov(X,X) = var(X) je enaka varianci le-tega,
[17]. Kovarian£na matrika velikosti 2×2 je zato take oblike⎡⎣cov(X,X) cov(X, Y )
cov(Y,X) cov(Y, Y )
⎤⎦ =
⎡⎣ var(X) cov(X, Y )
cov(Y,X) var(Y )
⎤⎦ .
Zanima nas torej element cov(X, Y ) = cov(Y,X), ki ga po ena£bi 2.2 ustrezno
normaliziramo.
2.1.2 Rezultati
Ra£unal sem korelacijo med Wolfovim ²tevilom in ²tevilom bli²£ev na Soncu (vsi,
A, B, C, M, X). Seta se za£neta septembra 1975 in kon£ata novembra 2012. Za vsak
mesec imamo navedeno Wolfovo ²tevilo in ²tevilo bli²£ev posameznega razreda. Slike
2.1 do 2.5 spodaj prikazujejo primerjavo med Wolfovim ²tevilom in ²tevilom bli²£ev
posameznega razreda v odvisnosti od £asa. Tabela 2.2 prikazuje izra£unane korela-
cijske koeciente med Wolfovim ²tevilom in razli£nimi razredi rentgenskih bli²£ev,
²tevilo bli²£ev N ter £as opazovanja. Korelacijski koecient za bli²£e razreda A
moramo jemati z obzirom, saj je ²tevilo teh bli²£ev premajhno in je zato ocena ne-
smiselna. Razlog za majhno ²tevilo je v problemu detekcije tako ²ibkih bli²£ev (<
10−7 W/m2). V naslednjih poglavjih bli²£ev razreda A ne bom obravnaval. Opa-
zimo lahko, da je za vse bli²£e ter bli²£e razreda C in M korelacijski koecient visok.
To nakazuje na precej dobro skladnost med pojavom bli²£ev te sorte in Wolfovim
²tevilom. Lahko re£emo, da so bli²£i razreda C in M pogostej²i, ko je Son£ev cikel
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v maksimumu in obratno, ko je v minimumu. Vrednost koecienta za razred X je
nekoliko niºja predvsem zaradi manj²e pogostosti teh bli²£ev, zato je vzporednico
z Wolfovim ²tevilom teºje potegniti. Zanimiva je vrednost koecienta za razred B.
Ta je namre£ negativen in pove, da korelacija obstaja, gre pa za fazno zakasnjena
seta (≈ π). Grobo re£eno je v £asu maksimalnega Wolfovega ²tevila, ²tevilo bli-
²£ev razreda B minimalno in obratno. Neskladje se pojavi v trenutnem ciklu, ki je
nepri£akovano dolg in predvsem manj intenziven, glej sliko 2.2.
Tabela 2.2: Tabela prikazuje korelacijske koeciente med Wolfovim ²tevilom in raz-
li£nimi razredi rentgenskih bli²£ev, ²tevilo bli²£ev N ter £as opazovanja v enotah
let.
Razred Korelacijski koecient N as (leto)
Vsi 0.69 69409 37.17
A -0.11 13 17.17
B -0.42 20103 29.59
C 0.81 42900 37.17
M 0.71 5904 37.17
X 0.45 461 37.17
Slika 2.1: Primerjava Wolfovega ²tevila z vsemi rentgenskimi bli²£i.
20
2.1. Medsebojna korelacija
Slika 2.2: Primerjava Wolfovega ²tevila z rentgenskimi bli²£i razreda B. Korelacijo
sem tukaj ra£unal za seta, ki se za£neta aprila 1983.
Slika 2.3: Primerjava Wolfovega ²tevila z rentgenskimi bli²£i razreda C.
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Slika 2.4: Primerjava Wolfovega ²tevila z rentgenskimi bli²£i razreda M.





Poglejmo si avtokorelacijo za rentgenske bli²£e (vsi, B, C, M in X). Naj bo {ai}N−1i=0





kjer je i zamik, [18]. Avtokorelacija je simetri£na, soda funkcija
ρf (−τ) = ρf (τ), (2.5)
kadar je f realna funkcija in kjer je τ zamik, ρ pa avtokorelacija. Vrh doseºe av-
tokorelacija v izhodi²£u, kjer je τ = 0, [19]. Za izra£un avtokorelacije sem uporabil
knjiºnico numpy.correlate, ki izra£una korelacijo po ena£bi 2.4. Na vhodu vzame
dve 1-D zaporedji (v na²em primeru sta ti enaki, ker delamo avtokorelacijo) in vrne
njuno medsebojno korelacijo na intervalu zamika [-i,i], [20]. Dobljene vrednosti so
potem normalizirane, v izhodi²£u (i=0) je vrednost avtokorelacije normalizirana na
1.
2.2.2 Rezultati
Izra£unal sem avtokorelacijo za rentgenske bli²£e (vsi, B, C, M in X) na intervalu za-
mika [-t,t], kjer je t £as od izbranega izhodi²£a. Rezultate sem prikazal na spodnjem
skupnem grafu, glej sliko 2.6. Ta prikazuje normalizirano avtokorelacijo ²tevila rent-
genskih bli²£ev za razli£ne razrede. Opazimo lahko periodi£no ponavljanje, kjer se
vrhovi vseh bli²£ev, bli²£ev C, M in X zelo dobro ujemajo, oziroma sledijo pribli-
ºno 11-letni periodi. Za bli²£e razreda B je perioda nekoliko popa£ena, pojavi se
²e dodaten vrh v zamiku [-10 let, 10 let]. Poleg tega vidimo, kot je bilo opisano
ºe v prej²njem poglavju, fazni zamik (≤ π) med razredom B in vsemi bli²£i. To se
najbolje vidi pri zamiku ∼ 20 let, kjer vrh normalizirane avtokorelacije za bli²£e B
(zeleno) sovpada z dolino za vse bli²£e (rde£e). Perioda za posamezne razrede ni
konstantna, kar izhaja iz dejstva, da je vsak cikel Sonca nekoliko druga£en.
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Slika 2.6: Normalizirana avtokorelacija ²tevila rentgenskih bli²£ev za razli£ne razrede
v odvisnosti od zamika.
2.3 Frekven£na analiza
V tem poglavju bom s pomo£jo frekven£ne analize poiskal dominantne frekvence v
amplitudnem spektru avtokorelacije ²tevila rentgenskih bli²£ev ter iz njih izra£unal
periode za posamezne razrede bli²£ev.
2.3.1 Metoda dela

















Funkcijo uporabljamo za frekven£no analizo, z njo dobimo informacijo o frekvenci
nekega periodi£nega signala. Za delo sem uporabil knjiºnico numpy.fft s ²irokim na-
borom orodij, kjer fft pomeni Hitra Fourierova transformacija (Fast Fourier Trans-
formation) in predstavlja u£inkovito numeri£no ra£unsko metodo, ki temelji na dis-
kretni Fourierovi transformaciji. Kot vhodne podatke sem uporabil normalizirane
vrednosti avtokorelacije v £asovni domeni, recimo jim a, dolºine n. Diskretna Fou-
rierova transformacija (DFT) je potem A = t(a,n), kjer |A| predstavlja amplitudni
spekter, |A|2 pa mo£nostni spekter. Najprej moramo ustvariti vzor£ne frekvence
DFT-ja. Uporabimo rutino numpy.fft.fftfreq, ki ji na vhodu deniramo dol-
ºino na²ega okna, za podatke o avtokorelaciji je to dolºina n. Potem dolo£imo ²e
razmik med vzorci, v na²em primeru d = 1 mesec. Enota frekvence f je potem
1/mesec. Naslednji korak je izra£un 1-dimenzionalne DFT. To naredimo z rutino
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numpy.fft.fft. Na vhod damo normalizirano avtokorelacijo a, dolºine n, na iz-
hodu pa dobimo A = t(a,n). Re²itev lahko strnemo v obliko A[f], ki je diskretne
narave in je f frekvenca. A[0] vsebuje ni£elno-frekven£ni del (vsota signala), druga£e
imenovano tudi DC komponenta. A[1 ≤ f ≤ n
2
] predstavlja pozitivni frekven£ni del,
A[n
2
+ 1 ≤ f ≤ n] pa negativnega. Za sodo ²tevilo vhodnih podatkov n, predstavlja
A[n
2
] tako pozitivno, kot negativno Nyquistovo frekvenco. To je namre£ najvi²ja
frekvenca, ki jo ²e lahko imamo pri dani stopnji vzor£enja (sampling rate, 1/d),
da lahko popolnoma rekonstruiramo signal, [21]. Za liho ²tevilo n, vsebuje £len
A[n−1
2
] najve£jo pozitivno frekvenco, £len A[n+1
2
] pa najve£jo negativno frekvenco.
Prej omenjena rutina numpy.fft.fftfreq vrne vrstico, ki ustreza elementom na iz-
hodu iz rutine numpy.fft.fft, [22]. Ker je v amplitudnem spektru dominirala DC
komponenta (ni£ta frekvenca), sem jo s pomo£jo okenske funkcije nekoliko omilil.
Naredil sem naslednje: od vsake vrednosti a[n] v vrstici sem od²tel povpre£je ā ter
dobljeno mnoºil z okensko funkcijo enake dolºine. To sem naredil preden sem izvedel
rutino numpy.fft.fft. Izbral sem okensko funkcijo Kaiser (numpy.kaiser), ki se
mi je zaradi moºnosti spreminjanja oblikovnega parametra β zdela zelo prikladna.
To okno je namenjeno glajenju nezveznosti na za£etku in koncu vzor£enega signala










kjer je M ²tevilo to£k v izhodnem oknu in velja
− M − 1
2
≤ n ≤ M − 1
2
, (2.9)
I0 pa je modicirana Besslova funkcija ni£tega reda. Za izra£un sem vzel β = 9,
kar je po obliki sorodno oknu Blackman, [23]. DC komponenta sicer ni izginila, so
se pa vrhovi iskanih frekvenc oja£ali. Izbira parametra β je tu precej svobodna, saj
me zanimajo zgolj periode, ki so precej kraj²e od dolºine okna. Kon£ni amplitudni
spekter A[f] sem ²e ustrezno normaliziral ter poiskal frekvence. Ker je A[0] > A[f ̸=0]
sem iskal vrh za frekvence f > 0.05 1/leto. To vrednost sem izbral, ker je prera£unana
perioda P = 1/f, pri tej vrednosti f, za pribliºno faktor 2 ve£ja od pri£akovane 11-
letne periode Son£eve aktivnosti, hkrati pa je pri tej frekvenci vpliv DC komponente
ºe mo£no oslabljen.
2.3.2 Rezultati
Poglejmo si, kaj nam pokaºe normalizirani amplitudni spekter Fourierovo transfor-
miranih avtokorelacij, za razli£ne razrede rentgenskih bli²£ev (vsi, B, C, M in X),
glej sliko 2.7. Vidimo lahko, da se vrhovi za vse bli²£e, bli²£e C, M in X ujemajo v
najbolj dominantni frekvenci f = 0.096872 1/leto (navpi£na £rna £rta). Lo£ljivost
C in M razreda je nekoliko bolj²a od lo£ljivosti za razred X, kjer imamo manj²e
²tevilo dogodkov, glej tabelo 2.2. Lo£ljivost je slab²a tudi za vse bli²£e, ker gre tu
za kombinacijo ve£ih frekvenc in je zaradi tega spekter posledi£no ²ir²i. Spekter za
bli²£e razreda B ima zaradi velikega ²tevila dogodkov dobro lo£ljivost. Je nekoliko
zamaknjen, dominantna je frekvenca f1 = 0.103832 1/leto, pojavi pa se ²e sekun-
darna £rta, sicer slab²e lo£ljivosti, pri f2 = 0.163147 1/leto. Posledico pojava te £rte
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lahko pripi²emo popa£enju periode, glej sliko 2.6, kjer se poleg glavnega vrha pojavi
²e stranski vrh (vidno v prvi periodi zamika). Dominantna frekvenca f1 je torej
za razliko od frekvence ostalih razredov nekoliko vi²ja, kar pomeni, da je perioda
bli²£ev razreda B kraj²a. Tozadevno prihaja do faznega zamika med maksimumi ra-
zreda B in maksimumi Wolfovega ²tevila ter ostalih bli²£ev. V spektru lahko vidimo
tudi mo£no DC komponento, katere amplituda ºe mo£no oslabi do frekvence f =
0.05 1/leto. Pove£anje relativne amplitude med DC komponento in ostalimi vrhovi
sem dosegel s pomo£jo Kaiserjevega okna. Lo£ljivost spektra bi lahko izbolj²al z
opazovanjem na ²e dalj²i £asovni skali, torej s pove£anjem ²tevila period. Glede
²tevila bli²£ev v posamezni periodi pa smo omejeni s samo naravo pogostosti le-teh.
Rezultati dobljenih frekvenc in period so predstavljeni v spodnji tabeli 2.3.
Slika 2.7: Amplitudni spekter avtokorelacije ²tevila rentgenskih bli²£ev, za razli£ne
razrede. Vidimo lahko, da se vrhovi za vse bli²£e, bli²£e C, M in X ujemajo v najbolj
dominantni frekvenci f = 0.096872 1/leto (navpi£na £rna £rta). Spekter za bli²£e
razreda B je nekoliko zamaknjen, dominantna je frekvenca f1 = 0.103832 1/leto,
pojavi pa se ²e sekundarna £rta, sicer slab²e lo£ljivosti, pri f2 = 0.163147 1/leto.
Posledico pojava te £rte lahko pripi²emo popa£enju periode, glej sliko 2.6, kjer se
poleg glavnega vrha pojavi ²e stranski vrh (vidno v prvi periodi zamika). V spektru
lahko vidimo tudi mo£no DC komponento, katere amplituda ºe mo£no oslabi do
frekvence f = 0.05 1/leto.
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Tabela 2.3: Tabela prikazuje normalizirano spektralno amplitudo |A|, frekvenco,
izra£unano periodo cikla (1/f) in velikost vrstice n, za razli£ne razrede rentgenskih
bli²£ev. Najbolj²a lo£ljivost periode je dolo£ena iz razmika med vzorci (sample
spacing) d = 1 mesec. Napaka je zato reda ± 0.1 let.
Razred |A| f (1/leto) Perioda (leto) n
Vsi 0.247084 0.096872 10.3 991
B (primarna) 0.348524 0.103832 9.6 809
B (sekundarna) 0.181550 0.163147 6.1 809
C 0.656088 0.096872 10.3 991
M 0.793851 0.096872 10.3 991
X 0.717275 0.096872 10.3 991
2.4 Linearna napoved
V tem poglavju ºelim napovedati obna²anje ²tevila in £asa Son£evih bli²£ev v pri-
hodnosti. Ker prihodnosti ne poznam, lahko razdelim pretekli set na dva dela in
posku²am ugotoviti ali je napoved mogo£a.
2.4.1 Metoda dela
Poglejmo si ali lahko s pomo£jo metode maksimalne entropije (MEM) in linearne na-
povedi pridemo do zadovoljive napovedi pogostosti bli²£ev na Soncu. Pri tej metodi
vzamemo prvo polovico vhodnih podatkov o ²tevilu bli²£ev na Soncu ter posku²amo
z ustrezno izbiro polov napovedati drugo polovico podatkov. Te nato primerjamo z
vhodnimi iz druge polovice. Pri MEM metodi dobimo oceno frekven£nega spektra
preko naslednjega izraza






kjer so ak neki koecienti in M ²tevilo polov. Zgornja ena£ba ima pole, preko
katerih lahko opi²emo frekven£ni spekter, saj lahko z njimi opi²emo ostre £rte, ki se





djyn−j−1 + ϵn, (2.11)
kjer je ϵn odstopanje od prave vrednosti yn in ga je potrebno minimizirati. Na
podlagi minimizacije izberemo koeciente dj. Metoda naredi linearno napoved na
podlagi zadnjih M to£k, kjer je M ²tevilo polov. Da je re²itev stabilna morajo vsi
poli leºati znotraj enotskega kroga, |z| < 1, [24]. Pri tej nalogi sem spreminjal ²tevilo
polov, M ∈ [1,200] ter iskal tisti pol, pri katerem je rezidual med pravimi podatki
in napovedjo minimalen. Tedaj sem privzel, da je napoved najbolj²a. Teºave so
se pojavile pri napovedi bli²£ev z majhnim ²tevilom dogodkov in s slabo denirano
periodi£nostjo. Pri omenjenih se optimalnega ²tevila polov M iz reziduala ne da
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oceniti. Re²itev za majhen M je lahko zato bolj²a, ker se napoved ²tevila giblje
okoli vrednosti 0. Linearna metoda lahko vrne tudi napoved, kjer je ²tevilo bli²£ev
negativno. To pomeni zgolj, da napoved obravnavamo kot verjetnost; vedno torej
obstaja neka verjetnost, da bo ²tevilo manj²e od 0. Pri ra£unanju sem koristil
funkciji memcof, predic v obliki:
xms, d = mem.memcof(data[:m], p), fut = mem.predic(data,m,d,p,m)
kjer je m ²tevilo to£k polovice signala, p ²tevilo polov, xms ustreza koecientu a0
iz ena£be 2.10, d je set koecientov (ak = −d(k), kjer k = 1,...,M in je M ²tevilo
polov). Naredimo napoved (predic) za naslednjih m to£k (druga polovica signala).
Opazujemo re²itve za razli£no ²tevilo polov ter rezidual med pravim signalom in
napovedjo na drugi polovici signala. Za ²tevilo polov M, kjer je rezidual minimalen,
sem s pomo£jo medsebojne korelacije preveril korelacijo med pravimi podatki in
linearno napovedjo.
2.4.2 Rezultati
Poglejmo si najprej gra£ni prikaz linearne napovedi, za ²tevilo polov, pri katerem je
rezidual med podatki (rde£e) in napovedjo (£rno) minimalen, glej slike 2.8 do 2.12.
Za vse bli²£e (slika 2.8) je rezidual minimalen pri ²tevilu polov p = 120, za bli²£e
razreda B (slika 2.9) je rezidual minimalen pri ²tevilu polov p = 79. Napoved je
slaba saj se ²tevilo bli²£ev ne spreminja periodi£no, temve£ se ves £as giblje okoli
povpre£ne vrednosti ≈ 50. Za bli²£e razreda C (slika 2.10) je rezidual minimalen
pri ²tevilu polov p = 101. Napoved je solidna, teºava pa se pojavi pri napovedi
trenutnega Son£evega cikla, katerega maksimum je bil zakasnjen. Model ne more
predvideti takih zakasnitev, £e jih v preteklosti ni bilo. Teºave linearne metode
opazimo pri napovedi manj pogostih bli²£ev, to so bli²£i M in X, glej sliki 2.11 in
2.12. V tem primeru je napoved zelo slaba zaradi mo£nega nihanja ²tevila bli²£ev na
letni ravni. Druga£e povedano, ker so bli²£i razreda M in X dovolj redki (≈ 10/leto),
je lahko njihova mese£na vrednost, kljub temu, da je Sonce takrat v maksimumu,
majhna. Tega ne opazimo pri pogostih (nekaj dnevno) bli²£ih razreda C. Prikazal
sem re²itvi za ²tevilo polov p = 60 (£rno) in p = 100 (modro). Vidimo lahko, da je
za p = 60, napoved precej umirjena in slabo sledi napovedi ²tevila bli²£ev. Re²itev
za p = 100 sicer dobi obliko sinusoide, ki je fazno zakasnjena, vendar je odstopanje
²tevila bli²£ev okoli sinusoide premajhno, da bi bila napoved ustrezna. Problem bi
lahko re²ili, £e bi opazovali ve£ period ter vzor£ili ²tevilo bli²£ev po letih. To bi
prineslo slab²o £asovno lo£ljivost, bi pa lahko dobili zaneslivej²o napoved. Preveril
sem tudi korelacijo med podatki in linearno napovedjo, za najbolj ugodno ²tevilo
polov. Rezultati so prikazani v spodnji tabeli 2.4, ki prikazuje izra£unane korelacijske
koeciente za korelacijo med podatki o ²tevilu bli²£ev in njihovo linearno napovedjo.
Koeciente sem ra£unal za razli£ne razrede bli²£ev, za ²tevilo polov p, pri katerem
je rezidual med podatki in napovedjo minimalen. Napoved je dobra v primeru vseh
bli²£ev in bli²£ev razreda C. Vse ostale napovedi so nezanesljive.
Na podlagi rezultatov lahko zaklju£imo, da je zaradi relativno kratkega seta
podatkov z linearno metodo teºko narediti zanesljive napovedi, razen za primer
pogostih dogodkov, kot so vsi bli²£i in bli²£i razreda C. Teºava metode je tudi izbira
velikega ²tevila polov (okoli 100), ki so v velikostnem razredu dolºine vhodnega niza
(okoli 500). Metodo bi lahko preizkusil na podatkovnem setu Wolfovega ²tevila, ki
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je precej dalj²i (merjeno od leta 1749) od seta merjenih rentgenskih bli²£ev (merjeno
od leta 1975).
Slika 2.8: tevilo vseh bli²£ev v odvisnosti od £asa. Graf prikazuje podatke (rde£e)
in napoved (£rno), pri kateri je rezidual med slednjima miminalen.
Slika 2.9: tevilo bli²£ev razreda B v odvisnosti od £asa. Graf prikazuje podatke
(rde£e) in napoved (£rno), pri kateri je rezidual med slednjima miminalen.
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Slika 2.10: tevilo bli²£ev razreda C v odvisnosti od £asa. Graf prikazuje podatke
(rde£e) in napoved (£rno), pri kateri je rezidual med slednjima miminalen.
Slika 2.11: tevilo bli²£ev razreda M v odvisnosti od £asa. Prikazal sem re²itvi za
²tevilo polov p = 60 (£rno) in p = 100 (modro).
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Slika 2.12: tevilo bli²£ev razreda X v odvisnosti od £asa. Prikazal sem re²itvi za
²tevilo polov p = 60 (£rno) in p = 100 (modro).
Tabela 2.4: Tabela prikazuje izra£unane korelacijske koeciente za korelacijo med
podatki o ²tevilu bli²£ev in njihovo linearno napovedjo. Koeciente sem ra£unal za
razli£ne razrede bli²£ev, za ²tevilo polov p, pri katerem je rezidual med podatki in
napovedjo minimalen. Napoved je dobra v primeru vseh bli²£ev in bli²£ev razreda
C. Vse ostale napovedi so nezanesljive.
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Poglavje 3
Monitor za spremljanje nenadnih
ionosferskih motenj
Monitor za spremljanje nenadnih ionosferskih motenj (Sudden Ionospheric Distur-
bances), je naprava, ki zaznava spremembe v Zemljini ionosferi, ki jih povzro£ajo
predvsem bli²£i na Soncu, v manj²i meri pa tudi izbruhi sevanja gama, strele, koz-
mi£ni delci, meteorski roji. Spremembe lahko opazimo, £e spremljamo radijske si-
gnale zelo nizkih frekvenc (VLF), ko se ti odbijajo od Zemljine ionosfere. VLF
radijski valovi prihajajo z oddajnikov, katerih glavni namen je komunikacija s pod-
mornicami. Mo£ VLF signala se spremeni, ko Sonce vpliva na Zemljino ionosfero
tako, da doda ionizacijo in s tem spremeni mesto odboja radijskega vala. Monitor
za nenadne ionosferske izbruhe torej spremlja spremembe v mo£i signala, [25].
3.1 Teoreti£ni uvod
3.1.1 Zemljina ionosfera
Zemljina ionosfera je najvi²ji del atmosfere in se za£ne na vi²ini pribliºno 60 km
nad povr²jem. Sevanje s Sonca konstantno vpliva na Zemljino ionosfero, tako, da
atome ionizira, molekule pa disociira. Zemljina ionosfera je sestavljena iz ve£ih
slojev, ki leºijo na razli£nih vi²inah in se med seboj lo£ijo po ²tevilskih gostotah
elektronov in ionov ter po plinski sestavi. Obstoj in ²tevilo slojev se zaradi vpliva
Sonca tekom dneva spreminja. ez dan je ionosfera mo£no ionizirana zaradi vpliva
sevanja s Sonca, takrat so prisotni D, E in F sloji, glej sliko 3.1. Pono£i sevanja
s Sonca ni, je pa prisotna ionizacija zaradi kozmi£nih delcev, ki ustvari najvi²ji,
F sloj. Tako obstaja dnevni cikel povezan z ionizacijo, [25]. Ionosfera se zaradi
prisotnosti prostih elektronov in ionov obna²a kot elektri£ni prevodnik, ki odbija
²irok spekter radijskih valov. Obstoj ioniziranega sloja v zgornjem delu atmosfere
so za£eli ceniti ºe v za£etku 20. stoletja. Marconi je prvi opisal, da se lahko radijski
valovi ²irijo za obzorje, preko ve£kratnih odbojev med elektri£no prevodnim slojem
v atmosferi ter Zemljo. Obstoj ioniziranega sloja v atmosferi sta eksperimentalno
dokazala Appleton in Barnett leta 1924, [26].
Kot je bilo omenjeno prej, se ionosfera deli na tri sloje, glej sliko 3.1. Najvi²ji,
F sloj, se razteza od 150 - 500 km nad povr²jem Zemlje. Proizvodnja elektronov
preko ionizacije doseºe vrh pri pribliºno 150 km in ustreza ionizaciji O in N2. Sloj
E se razteza od 90 - 150 km nad povr²jem Zemlje. Tukaj poteka ionizacija mole-
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Slika 3.1: Slika prikazuje tipi£ne vertikalne prole gostote elektronov v ionosferi,
za kraje srednjih geografskih ²irin. S polno £rto je prikazan prol ob Son£evem
maksimumu, s £rtkano £rto pa prol ob Son£evem minimumu. Slika je povzeta
iz [27].
kularnega kisika O2 zaradi mehkih X-ºarkov (1 - 10 nm) in ultravijoli£nega (UV)
sevanja s Sonca. Tretji, ki je za nas najbolj zanimiv, je D sloj. Ta sluºi kot zrcalo
za radijske valove zelo nizkih frekvenc (VLF), medtem ko prepu²£a radijske valove
vi²jih frekvenc. Tozadevno je ta sloj mogo£e prou£evati s pomo£jo VLF valov, o tem
pa nekoliko kasneje. Ionosferski D sloj je najniºji od omenjenih in se razteza od 60
- 90 km nad povr²jem Zemlje. Ionizacija (ponavadi enkratna) poteka tu predvsem
zaradi relativno mo£nega Lyman alfa sevanja s Sonca pri valovni dolºini 121.5 nm.
To sevanje je dovolj mo£no, da ionizira du²ikov oksid (NO) in proizvede elektrone s
tako mero, kot je prikazano na sliki 3.2. Ta prikazuje stopnjo proizvodnje elektronov
v obdobju Son£evega minimuma, na razli£nih vi²inah, zaradi razli£nih sevanj. Ko
Son£ev cikel napreduje, se jakost Lyman alfa sevanja, rentgenskega sevanja in galak-
ti£nih kozmi£nih delcev spreminja na razli£ne na£ine. Med Son£evim minimumom
in maksimumom se jakost Lyman alfa sevanja pove£a za polovico, rentgensko seva-
nje pa za faktor 103. Nasprotno pa velja za gostoto galakti£nih kozmi£nih delcev,
katerih jakost se razpolovi. Sloj D velja za najbolj teºaven del ionosfere, v smislu
opazovanja in modeliranja. Poleg plinov, ki so prisotni v E in F slojih (N2, O2, O,
N), so v D sloju za ionizacijo pomembni tudi manj pogosti plini (NO, CO2, H2O, O3,
OH, NO2, ...), prihaja pa lahko tudi do ve£kratne ionizacije, kjer fotoni z valovnimi
dolºinami med 102.7 in 111.8 nm ionizirajo vzbujeno molekulo kisika (v metastabil-
nem stanju) O2(1∆g), [26], [28], [29]. Pri obravnavi kemijskih procesov v ionosferi,
ki vsebuje tako elektrone kot ione, je potrebno razlikovati med primarnimi in se-
kundarnimi produkti. Primarne elektrone in pozitivne ione proizvede ionizirajo£e
sevanje, ki potuje skozi plin v ionosferi (γ + X → X+ + e−). Primarni negativni
ion nastane z zajetjem elektrona (e− + Z → Z−). Ion ene vrste lahko proizvede
ion druge vrste, preko prenosa naboja na nevtralni delec, £e ima proizveden ion
ionizacijsko energijo manj²o od prvotnega iona (za pozitivne ione) oziroma ve£jo
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Slika 3.2: Slika prikazuje stopnjo proizvodnje elektronov v obdobju Son£evega mi-
nimuma, na razli£nih vi²inah, zaradi razli£nih sevanj. Ko Son£ev cikel napreduje,
se jakost Lyman alfa sevanja, rentgenskega sevanja in galakti£nih kozmi£nih delcev
spreminja na razli£ne na£ine. Fotoni z valovnimi dolºinami med 102.7 in 111.8 nm
ionizirajo vzbujeno molekulo kisika O2(1∆g), slika je povzeta iz [29].
elektronsko aniteto (za negativne ione). V najniºjem delu ionosfere elektroni hitro
izginjajo v reakcijah med tremi telesi, katerih produkti so negativni ioni. V enem
izmed takih procesov se elektroni veºejo na molekulo kisika, v prisotnosti tretjega
delca, s tem nastane negativni ion po reakciji
e− + O2 + M → O−2 + M,
ki se zgodi s stopnjo k1. Nastali O−2 ion izgine pri rekombinaciji s pozitivnim ionom
ali preko odcepitve elektrona od iona O−2 . Rekombinacija s pozitivnim ionom se
zgodi pri reakciji
O−2 + X
+ → O2 + X (rekombinacija)
s stopnjo αi. Elektron se odcepi od O−2 v enem izmed naslednjih procesov
1. preko trka z drugim delcem (M)
O−2 + M → e− + O2 + M (odcepitev zaradi trka),
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s stopnjo k2;
2. preko interakcije z atomskim kisikom, kjer pri reakciji nastane molekula ozona
in prosti elektron
O−2 + O → O3 + e− (asociativna odcepitev),
s stopnjo k3 ali
3. zaradi sevanja fotona z intenziteto I
O−2 + γ → O2 + e− (foto-odcepitev),
s stopnjo k4I.
Ve£inoma se odcepitev in zajetje dogajata tako hitro, da se skoraj izena£ujeta. Vpe-
ljemo lahko razmerje λ med koncentracijo negativnih ionov in prostih elektronov.
Izra£unamo ga tako, da ena£imo stopnjo proizvodnje negativnih ionov in stopnjo
izgube ionov, potemtakem
k1 = k2 + k3 + k4I.
e ena£aj ne velja natanko, dobimo splo²nej²i izraz
λ =
k1
k2 + k3 + k4I
. (3.1)
Vrednost λ je manj²a od 1, £e je ²tevilo elektronov ve£je od ²tevila negativnih ionov.
Zaradi odcepitve in zajetja elektronov je potrebno prilagoditi kontinuitetno ena£bo,
ki povezuje koncentracijo elektronov s stopnjami nastajanja in izginjanja elektro-
nov. Naj bo L stopnja s katero so elektroni na enoto volumna izgubljeni zaradi
”pretvorbe” v ione. Potem je, £e predpostavimo, da elektroni izginjajo pri rekom-




= +q − αe[e][X+]− L, (3.2)
kjer je [e] koncentracija elektronov, [X+] koncentracija pozitivnih ionov in q sto-




= −αi[O−2 ][X+] + L. (3.3)
Elektri£na nevtralnost ionosfere zahteva, da je
[X+] = [O−2 ] + [e] = (1 + λ)[e]. (3.4)






− (αe + λαi)[e]2. (3.5)
Pri obravnavi prehodnih pojavov, ki so povezani z nenadno spremembo stopnje pro-
izvodnje elektronov na enoto volumna q (tekom bli²£ev na Soncu, Son£evih mrkov,
izginjanju elektronov pono£i), je uporabno vzeti ena£bo 3.5 s q = 0. Tedaj dobimo
d[e]
dt




αeff = (αe + λαi).
V D sloju ima elektronsko-ionski rekombinacijski koecient αe magnitudo okoli 10−13
m3 s−1. Ionsko-ionski rekombinacijski koecient αi je enakega reda velikosti. V delih
ionosfere, kjer je λ reda velikosti ≥1, je koecient αi pomemben. Poglejmo si ²e
situacijo kvazi-ravnovesja (d[e]/dt = 0). Tedaj lahko ena£bo 3.5 pi²emo v obliki
[e] = ( q
Ψ
)1/2,
kjer je Ψ = (αe + λαi)(1 + λ). Zdi se, kot da se koncentracija elektronov [e], dana
z ravnovesno vrednostjo, ne spreminja veliko med dnevom in no£jo. Potrebno pa se
je zavedati, da lahko sevanje s Sonca odcepi elektrone od negativnih ionov, zato je
λ tekom dneva sorazmerno majhen in koncentracija elektronov sorazmerno visoka.
Sledi, da ima koncentracija elektronov v spodnjem delu ionosfere dnevno variacijo,
ki je prikazana na sliki 3.3. Koncentracija elektronov je ve£ja podnevi in se nenadno
spremeni ob Son£evem vzhodu in zahodu. Groba ocena za λ podnevi se giblje okoli
1, na vi²ini 70 km nad povr²jem Zemlje ter okoli 10 na vi²ini 60 km. Pono£i je λ
ve£ja za en velikostni red, [29].
Slika 3.3: Slika prikazuje tipi£en primer, kako se koncentracija elektronov, v naj-
niºjem delu D sloja ionosfere, spreminja tekom dneva. R in S predstavljata £as
Son£evega vzhoda in zahoda, [29].
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3.1.2 irjenje radijskih valov
Ekstremno nizke frekvence (ELF, 30 Hz do 3 kHz) in zelo nizke frekvence (VLF, 3-30
kHz) predstavljajo uporaben na£in komunikacije na velike razdalje, zaradi majhnih
izgub energije. irjenje VLF valov karakterizira zelo nizka vrednost atenuacije, pri-
bliºno 2-3 dB/Mm, kar omogo£a ²irjenje tega na zelo velikih razdaljah (5000 - 20000
km) znotraj t.i. valovnega vodnika Zemlja-ionosfera. Kot pove ºe ime samo, je ta
valovni vodnik sestavljen iz povr²ja Zemlje, ki predstavlja spodnjo mejo in D sloja
ionosfere, ki predstavlja zgornjo mejo vodnika.
Elektromagnetni val se popolnoma odbije od sredstva s spremenljivo dielektri£-
nostjo, na obmo£ju, kjer je lomni koli£nik enak 0. Za izotropno plazmo brez izgub,






kjer je Ne ²tevilska gostota elektronov, qe naboj elektrona, ϵ0 dielektri£na konstanta
vakuuma in me masa elektrona. Ta pogoj pa se ne nana²a nujno na VLF valove.
Vrednost lomnega koli£nika za VLF valove je v ionosferi kompleksna, vsebuje tako
odbojni kot absorptivni £len. Odvisna je od lokalnih lastnosti medija in smeri ele-
ktromagnetnega vala glede na zemeljsko magnetno polje, to pa je zelo zapleten
problem. Zaradi efekta magnetnega polja in absorpcije zaradi trkov, lomni koli£-
nik v D sloju ionosfere nikoli ne doseºe vrednosti 0, zato se popolni odboj nikoli
ne zgodi, pride pa lahko do znatnega delnega odboja. Delni odboj se zgodi v ob-
mo£ju, kjer se lomni koli£nik spreminja zelo drasti£no na razdalji, ki je primerljiva
z valovno dolºino elektromagnetnega vala, obmo£je se obna²a kot ostra meja med






kjer je ωp plazemska frekvenca, ω frekvenca vala, ν efektivna frekvenca trkov elek-
tronov s teºjimi delci. Glavno vlogo za odboj elektromagnetnega vala od ionosfere
igra ²tevilska gostota elektronov v ionosferi. Tipi£ni prol elektronske gostote v D
sloju ionosfere je podan kot dvo-parametrski eksponentni prol,




kjer jeNe ²tevilska gostota elektronov (cm−3), h′ je efektivna odbojna vi²ina, podana
v km in β strmina prola v enotah km−1, [26]. Na splo²no je ²irjenje radijskih valov
znotraj ionosfere odvisno od frekvence vala, vpadnega kota, dela dneva, letnega £asa,
Zemljinega magnetnega polja in Son£eve aktivnosti. Tekom dneva se vrednosti za ωp
gibljejo med 8-15 MHz, [30]. Teorija ²irjenja VLF radijskih valov preko ve£kratnih
odbojev med Zemljo in spodnjim delom ionosfere je bila uveljavljena po letu 1930.
Obstajata dve teoreti£ni ra£unski metodi, ki sta sposobni napovedati mo£ VLF
radijskih signalov. Prva je teorija ºarkov (Ray Theory), ki odli£no deluje za kratke
razdalje ²irjenja in uporablja principe geometrijske optike. Tukaj imamo opravka z
dalj²imi razdaljami ²irjenja, zato postane pomembnej²a druga, Mode (na£in) teorija.
V tem primeru je uporabno predstaviti mehanizme ²irjenja v obliki valovnih na£inov
(waveguide modes), to sta spodnja in zgornja meja. Te na£ine dobimo z re²evanjem
Maxwellovih ena£b z ustreznimi robnimi pogoji. Red na£ina pravzaprav predstavlja
²tevilo maksimumov in minimumov v transverzalnem vertikalnem polju. Za ²irjenje
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VLF signalov na velike razdalje je zadovoljivo upo²tevati le najniºje redove na£inov,
saj pri vi²jih redovih signali hitreje atenuirajo. Valovi mo£no atenuirajo znotraj





kjer je n red na£ina, c hitrost svetlobe v vakuumu, h pa ²irina valovnega vodnika
Zemlja-ionosfera. Ena£ba je povzeta iz [26], stran 35. Na£ini (modes) s frekvenco
ve£jo od fn se ²irijo z grupno hitrostjo. Tipi£na dnevna cut-o frekvenca prvega
reda na£ina zna²a ∼ 2 kHz, [26].
3.1.3 Od kod pridejo radijski valovi?
Nekatere drºave uporabljajo VLF valove za komunikacijo s svojimi podmornicami,
saj valovi s takimi frekvencami prodrejo dovolj globoko v vodo. Na svetu najdemo
kar precej tovrstnih oddajnikov. Ti so tipi£no zelo veliki, antene so dolge tudi nekaj
kilometrov, valovne dolºine oddanih valov pa ponavadi zna²ajo okoli 10 km, [25]. V
tem poglavju bom podrobneje opisal svoj projekt, kjer konstantno merim signale s
²estih razli£nih VLF oddajnikov po svetu. Podrobnosti so prikazane v tabeli 3.1.
Tabela 3.1: Tabela prikazuje lokacijo, ime in frekvenco VLF oddajnika ter oddalje-
nost od sprejemnika AGO (3.2.1) v Ljubljani, [25].
Lokacija Ime Frekvenca (kHz) D (km)
Rhauderfehn, Nem£ija DHO 23.4 926.55
Anthorn, VB (NATO) GQD 22.1 1559.97
Rosnay, Francija HWU 20.9 1020.25
Tavolara, Italija ICV 20.27 688.03
Anthorn, VB GBZ 19.6 1591.97
Katabomman, Indija VTX3 18.2 /
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3.1.4 Nenadne ionosferske motnje
V poglavju 2 sem predstavil rentgenske bli²£e s Sonca, ki jih klasiciramo glede
na jakost rentgenskega sevanja pri valovnih dolºinah med 0.1 - 0.8 nm, glej tabelo
2.1. Ko pride do bli²£a na Soncu, jakost rentgenskega sevanja z valovnimi dolºinami
pod 1 nm naraste in povzro£i porast ionizacije v D sloju ionosfere, na vi²ini okoli
80 km nad povr²jem Zemlje, glej sliko 3.2. Prirastek koncentracije elektronov vodi
do ve£ih pojavov, ki jih pod skupnim imenom uvr²£amo med nenadne ionosferske
motnje (SIDs). Kot je bilo opisano v prej²njem podpoglavju, imajo te motnje mo£en
efekt na potovanje radijskih valov. Ker nenadne ionosferske motnje (SIDs) povzro£a
predvsem sevanje s Sonca, so te v ve£ini prisotne le na osvetljenem delu Zemlje,
njihov efekt je najmo£nej²i, kadar je Sonce za danega opazovalca v zenitu. Tekom
SID-ov se koncentracija elektronov v D sloju nenadno, v roku nekaj minut, pove£a
in se po£asi vrne na za£etno magnitudo znotraj 0.75 - 1.5 ure, [29].
V nadaljevanju bom predstavil delovanje antene in VLF sprejemnika, s katerim
spremljam nenadne ionosferske motnje (SIDs). Pokazal bom, kako izgleda tipi£en
dnevni potek mo£i VLF signala in kak²en je potek mo£i v £asu bli²£a na Soncu.
Poudarek bom dal na zikalno analizo Son£evih bli²£ev, ki sem jih izmeril v letu
2016.
3.2 Montaºa in delovanje antene
Vrsta antene, ki lahko lovi VLF radijske signale, je oblike zanke. V osnovi je antena
v obliki zanke LC (tuljava kondenzator) vezje, ki resonira pri neki frekvenci. Tuljava
zbira magnetno energijo, medtem ko kondenzator shranjuje naboj in s tem elektri£no
energijo. Indukcija nastane zaradi ºi£nate zanke, kapaciteto pa ustvari kovinska
povr²ina ºice, ki te£e vdolº zanke. Upor ºice je majhen, vendar vedno prisoten
in se ve£a z nara²£ajo£o dolºino ºice. Ko elektromagnetni val, ki pride iz VLF
oddajnika, pre£ka zanko, nastane v ºici zelo majhna (∼0.1 mV) inducirana napetost.
Da doseºemo bolj²i signal, pove£amo ²tevilo navojev zanke ali pa pove£amo povr²ino
antene. Ko ²tevilo navojev nara²£a, kapaciteta nara²£a, kar pa zmanj²uje resonan£no
frekvenco. Pravtako nara²£a tudi upor ºice, kar pa zmanj²uje amplitudo signala. Na
sre£o obstajajo elektronski oja£evalci, ki lahko signale pove£ajo za 100 ali ve£ 1000-
krat, [25].
3.2.1 Lokacija AGO
Da bi lahko prou£eval nenadne ionosferske motnje (SIDs), sem postavil lastno an-
teno. Sestavne dele, vklju£no s strojno in programsko opremo, je priskrbel Stanford
Solar Center, [25]. Antena z dodeljenim imenom AGO se nahaja na astronomskem
geozikalnem observatoriju Golovec v Ljubljani. Antena je sestavljena iz izolirane
bakrene ºice in je navita okoli 2 m ²irokega lesenega okvirja ter ima 30 navojev.
Okvir, ki je privit na leseno steno, zagotavlja oporo za ºico. Konca ºice sta preko
vija£ne sponke povezana z 9 m dolgim koaksialnim kablom RG-58, ki potuje v kon-
trolno sobo, glej sliko 3.4. Konec koaksialnega kabla je povezan s predoja£evalnikom.
Ta dvigne signal do take mere, da ga lahko zajamemo s PC zvo£no kartico, na ka-
tero je povezan preko Line-in vhoda. Zvo£na kartica pretvarja signal iz analognega
v digitalni, ki pa je pozneje ra£unalni²ko obdelan s Stanford Solar Center SuperSID
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1.2.2 programsko opremo, [25].
Slika 3.4: Antena AGO na astronomskem geozikalnem observatoriju Golovec v
Ljubljani. Navita je okoli 2 m ²irokega lesenega okvirja ter ima 30 navojev. Konca
ºice sta preko vija£ne sponke (na sliki levo) povezana z 9 m dolgim koaksialnim
kablom, ki potuje v kontrolno sobo.
3.3 Zbiranje podatkov in interpretacija
SID monitor se na lokaciji AGO prebudi vsakih 5 sekund, zajame 1 sekundo podat-
kov o mo£i signala za vsakega od vrhov, izra£una spektralno gostoto (Power Spectral
Density oz. PSD) z uporabo Welchove metode in prikaºe zajeti spekter. Na spektru
zlahka opazimo frekvence, ki pripadajo VLF oddajnikom (glej tabelo 3.1), saj imajo
te ostro denirane vrhove (oblika ²pice), ki se dvigajo nad ozadjem, glej sliko 3.5. Iz
spektra dobimo preko hitre inverzne Fourierove transformacije (IFFT) mo£ signala
v odvisnosti od £asa. Mo£ signala dobimo iz vrednosti ekstrema posameznega vrha
v spektru. Po 24-ih urah dobimo dnevni graf mo£i signala v odvisnosti od £asa,
ki je pripravljen na nadaljno analizo. e je razmerje signal-²um veliko, je dnevni
graf £istej²i. Spodnji graf na sliki 3.5 prikazuje, da doseºe dnevni signal vrh okoli
poldneva, ko je Sonce na najvi²jem vi²inskem kotu nad obzorjem. Pono£i je mo£
signala primerno ve£ja od dnevne, zaradi vi²jega odbojnega koecienta ionosfere.
Na ²irjenje VLF valov vplivajo karakteristike ionosfere, ki vodijo do mo£nih variacij
no£nega signala, ki prepre£uje opazovanje SID-ov, [25]. Naslednji korak je identi-
kacija Son£evih bli²£ev. Ti so ponavadi na grafu vidni kot velike ²pice (odvisno od
mo£i bli²£a). Dvigajo se zelo hitro, pridejo do vrha in po£asi padajo ter se sklopijo
s signalom iz ozadja. Ker pa Sonce ni edini izvor omenjenih motenj, lahko ob£asno
pride do pomote pri identikaciji izvora, [25]. V naslednjem podpoglavju je opisan
na£in, s katerim si tovrstni problem zagotovo olaj²amo.
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Slika 3.5: Zgornji graf prikazuje PSD v odvisnosti od frekvence. Vrhovi, ki so ozna-
£eni se skladajo s tabelo 3.1. Neozna£ene vrhove lahko najdete v [31]. Spodnji graf
prikazuje mo£ signala skozi £as (UTC) za dva oddajnika (ICV in GQD), dne 9.5.2016,
pridobljenega na lokaciji AGO. Oba signala imata zna£ilen vzorec Son£evega vzhoda
in zahoda. Obmo£je med njima je tisto, kjer se lahko pojavijo iskani bli²£i. Dnevni
signal doseºe vrh okoli lokalnega poldneva, ko je Sonce za opazovalca na najvi²jem
vi²inskem kotu nad obzorjem. Vodoravna zelena £rta prikazuje, da je bil oddajnik,
verjetno zaradi vzdrºevalnih del, takrat ugasnjen. Pono£i je mo£ signala primerno
ve£ja od dnevne, zaradi vi²jega odbojnega koecienta ter zaradi odsotnosti D sloja
ionosfere. Na ²irjenje VLF valov mo£no vplivajo karakteristike ionosfere, ki vodijo
do mo£nih variacij signala, ki prepre£uje no£no opazovanje SID-ov [25].
42
3.3. Zbiranje podatkov in interpretacija
3.3.1 Satelit GOES
Son£eve bli²£e lahko merimo indirektno, preko opazovanja nenadnih ionosferskih
motenj (SIDs) ali pa direktno, z opazovanjem Sonca. Prav to po£nejo sateliti GOES
(G13, G14, G15), ki se nahajajo v geostacionarni orbiti okoli Zemlje, dovolj visoko,
da lahko spremljajo celotno ploskev Zemlje in obenem opazujejo tudi rentgenske
bli²£e na Soncu. Za razliko od SID monitorja, GOES sateliti merijo emisijo direktno
s Sonca. Oblika bli²£ev je precej podobna tistim, ki jih pridobimo na Zemlji, vendar
trajajo ti le nekaj minut. Graf (glej sliko 3.6) prikazuje jakost rentgenskega sevanja
s Sonca (0.1 - 0.8 nm) skozi £as. Vrhovi ustrezajo mo£nim Son£evim bli²£em, ki
vplivajo na Zemljino ionosfero tako, da jo dodatno ionizirajo. Preko primerjave
podatkov s satelitov GOES in podatkov pridobljenih na lokaciji AGO, je bli²£e
enostavno razkriti, [25], [31]. Uporabnost tega vidimo na spodnjem primeru, glej
sliko 3.7, ki prikazuje dnevni potek mo£i signala v odvisnosti od £asa, za 14.5.2016.
Na ta dan sem s SID monitorjem AGO detektiral 3 mo£nej²e Son£eve bli²£e razredov
C2.5, C7.4 in C4.8. e primerjamo ta graf s sliko 3.6, ki predstavlja meritve satelita
GOES, vidimo dobro ujemanje z bli²£i detektiranimi preko direktne emisije s Sonca.
Slika 3.6: Graf prikazuje jakost rentgenskega sevanja s Sonca (0.1 - 0.8 nm) skozi
£as. Vrhovi ustrezajo mo£nim Son£evim bli²£em, ki vplivajo na Zemljino ionosfero
tako, da jo dodatno ionizirajo. Graf prikazuje podatke pridobljene med 13.5. -
16.5.2016, [32].
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Slika 3.7: Slika prikazuje Son£eve bli²£e detektirane s SID monitorjem AGO, dne
14.5.2016. rni pravokotniki predstavljajo obmo£ja sovpadajo£ih bli²£ev za razli£ne
signale VLF oddajnikov. Mo£ signala z nekaterih oddajnikov pravzaprav pade, kar
je posledica destruktivne interference valov. Ti tipi£no strmo narastejo, pridejo do
vrha in se potem po£asi zmanj²ajo na raven ozadja. Rde£i krogi ozna£ujejo Son£ni
vzhod in zahod, ko mo£ signala nenadno naraste ali pade.
3.3.2 90-dnevno povpre£je
Meritve nenadnih ionosferskih motenj (SIDs), ki nastanejo kot posledica rentgenskih
bli²£ev s Sonca, lahko uporabimo tudi za oceno aktivnosti Sonca oziroma pogostosti
rentgenskih bli²£ev razreda C. Naj bo Fc pogostost (frekvenca), potem je FC ∼
2Nf/Po, kjer Nf ozna£uje ²tevilo bli²£ev, Po je opazovalna perioda, ²tevilski faktor 2
pa pride iz predpostavke, da detektiram le polovico bli²£ev, saj jih pono£i ne morem
detektirati. Poleg tega lahko predpostavim ²e faktor ×2, ker bli²£i na nasprotni
strani Sonca nam niso vidni. To mi prinese grobo oceno o frekvenci rentgenskih
bli²£ev C. Pri tej oceni pa moramo biti previdni, saj se ta nana²a le na trenutni
Son£ev cikel. Po prvi opazovalni periodi (90 dni) je bila po zgornji predpostavki
pogostost bli²£ev razreda C pribliºno 1/dan (28 bli²£ev v 90 dneh). V naslednjih
letih se je slednja krepko zmanj²ala, saj leze Sonce proti globokemu minimumu, ki
ga bo po pri£akovanjih doseglo okoli leta 2019, glej tudi sliko 2.3.
3.4 Model Son£evega bli²£a
Izmerjene amplitudne prole Son£evih bli²£ev lahko uporabim za oceno efektivnega
rekombinacijskega koecienta za ione in elektrone v Zemljini ionosferi. V model
sem vklju£il vse bli²£e izmerjene leta 2016, z jakostjo, ki je dosegala vsaj razred C.
Zanima me ali se efektivni rekombinacijski koecient razlikuje glede na jakost bli²£a
in frekvenco VLF oddajnika. Pogledati ºelim tudi kak²na je relacija med prirastkom
amplitude zaradi SID motnje in jakostjo rentgenskega bli²£a s Sonca.
Vrnimo se na uvodni del tega poglavja, kjer smo obravnavali prehodne pojave po-
vezane z nenadnimi spremembami stopnje proizvodnje elektronov na enoto volumna
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kjer je C = 1
[e]max
. To re²itev lahko uporabim kot modelsko funkcijo in jo prilaga-
jam podatkom. Kaj pravzaprav merim? SID monitor AGO beleºi, kako se s £asom
spreminja brezdimenzijska amplituda. Ker ne merim neposredno koncentracije ele-
ktronov, temve£ amplitudo, moram podati neko zvezo med slednjima. V grobem
pribliºku je povezava kar linearna
A(t) = K[e(t)], (3.9)
kjer je A(t) merjena brezdimenzijska £asovno-odvisna amplituda, [e(t)] koncentracija
elektronov, K pa konstanta, v kateri so zapakirane vse ostale koli£ine, za katere






kjer je α̃eff = αeff/K in C̃ = C/K. Naredimo ²e dimenzijsko analizo slednje. Ker je
A(t) brez dimenzije, je tudi C̃ brez dimenzije, α̃eff pa ima enoto (s−1). Moj namen
je poiskati omenjena parametra α̃eff in C̃. Rekombinacijski koecient αeff ima enoto
(m3s−1), mi pa bomo pogledali, kako se obna²a njegova okrnjena oblika α̃eff .
3.4.1 Levenberg-Marquardt metoda
Prilagajanje funkcije v ena£bi 3.10 bom izvedel z metodo Levenberg-Marquardt
(LM). Ta metoda se uporablja pri prilagajanju krivulj za nelinearne funkcije, po
metodi najmanj²ih kvadratov. Za dan set m parov (xi,yi) neodvisnih in odvisnih
spremenljivk i²£emo parametre a za modelsko krivuljo y(x;a), tako da je vsota kva-







[yi − y(xi; a)]2. (3.11)
Metoda je eleganta zaradi gladkega prehajanja med ekstremi, ki jo daje inverzna-
Hessova metoda in metoda ”najstrmej²ega spusta”, glej [24], stran 682. Po inverzni
Hessovi metodi lahko ena£bo za parametre minimizacije amin zapi²emo v obliki
M∑
l=1
αklδal = βk (3.12)
kjer set re²ujemo za inkremente δal, ki jih dodamo trenutni aproksimaciji, da dobimo
naslednjo aproksimacijo. Matrika [α] se imenuje matrika ukrivljenosti in je enaka
[α] = 1
2
D, kjer je D Hessova matrika in predstavlja matriko drugih odvodov funkcije
χ2 pri nekem a. Ta matrika nam je znana, ker dobro poznamo obliko χ2, ki temelji
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kjer je σ standardna deviacija. Metoda ”najstrmej²ega spusta” je oblike
δal = constant× βl. (3.14)
Velikosti konstante v zgornji ena£bi ne poznamo, lahko pa jo ocenimo preko obratne
vrednosti diagonalnega elementa matrike [α], to je 1/αkk. Kljub temu je lahko
velikostna skala prevelika, zato bi jo radi zmanj²ali tako, da bodo posamezni koraki






kjer mora biti all pozitiven. e deniramo novo matriko α′ po naslednjem receptu:
α′jj ≡ αjj(1 + λ) (3.16)
in
α′jk ≡ αjk, (3.17)
kjer je (j ̸= k), lahko ena£bi 3.12 in 3.14 zapi²emo v obliki
M∑
l=1
α′klδal = βk. (3.18)
Ko je λ zelo velik, postane matrika α' diagonalno dominantna, zato postane zgornja
ena£ba identi£na ena£bi 3.15. Za λ, ki gre proti 0, se zgornja ena£ba prelevi v
ena£bo 3.12. Z danim za£etnim ugibanjem za prilagoditvene parametre a, je recept
po Marquardtu slede£:
• Izra£unaj χ2(a).
• Izberi vrednost za λ, na primer λ = 0.001.
• (†) Re²i linearne ena£be 3.18 za δa in oceni χ2(a+δa).
• e je χ2(a+δa) ≥ χ2(a), pove£aj λ za faktor 10 in se vrni na to£ko (†).
• e je χ2(a+δa) < χ2(a), zmanj²aj λ za faktor 10, posodobi poskusno re²itev
a ← a+δa in se vrni na to£ko (†).
Ko je sprejemljiv minimum najden, nastavimo λ = 0 in izra£unamo matriko
[C] ≡ [α]−1, (3.19)
ki predstavlja ocenjeno kovarian£no matriko standardnih napak za prilagoditvene
parametre a in je [α] matrika ukrivljenosti, [24].
Za delo sem uporabil knjiºnico scipy.optimize.curve_fit, kjer sem nasta-
vil Levenberg-Marquardt metodo method = 'lm'. Pri tem sem deniral modelsko
funkcijo v tej obliki 3.10, kjer sta neznana parametra α̃eff in C̃. Na vhodu sem nasta-
vil xdata in ydata, ki imata enako dolºino. Za dane vhodne podatke o £asu (TIME) in
amplitudi (AMPLITUDE) sem ra£unal popt, pcov = curve_fit(func, TIME, AMPLITUDE,
method='lm'). Tukaj predstavlja popt optimalne vrednosti parametrov, kjer je
vsota kvadratov rezidualov minimalna. len pcov predstavlja ocenjeno kovarian£no
matriko. Diagonalni elementi ustrezajo varianci ocenjenih parametrov. Pri tem sem
ra£unal 1σ napako parametrov preko perr = np.sqrt(np.diag(pcov)), [34].
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3.4.2 Metoda dela
Pred obravnavo rezultatov je smiselno povedati nekaj besed o naravi podatkov, ki
jih pridobim s SID monitorjem AGO. Slika 3.9 prikazuje postopek priprave podat-
kov, za izra£un efektivnih rekombinacijskih koecientov. Na vhod vodim podatke o
izmerjeni brezdimenzijski amplitudi A(t) za posamezen dan v letu 2016. Podatke
o bli²£ih mi omogo£a tekstovna datoteka s satelita GOES (opisano v poglavju 2).
Ta datoteka vsebuje datum, za£etek, vrh in konec bli²£a, njegovo jakost in razred.
Ob£utljivost na²ega sprejemnika je omejena. Opazimo lahko zgolj bli²£e C, M in
X. Ker lahko bli²£e opazujemo samo v dnevnem signalu (no£ni ima nizko razmerje
signal/²um), omejimo le-te na £asovno domeno t∈[SR+2h,SS-2h], kjer je SR Son£ni
vzhod, SS pa Son£ni zahod. Zamik 2h vzamemo zato, da se znebimo jutranjih in
ve£ernih vzorcev v signalu, ki nastanejo kot posledica nenadne ionizacije v ionosferi,
glej sliko 3.5. S pomo£jo omenjenih smo ltrirali na²e podatke. Ostane nam seznam
(Flares cut) bli²£ev za obravnavo. Za vsak posamezen bli²£ prikaºemo graf, ki je v
£asovni domeni t∈[tstart-5min,tend+2h], kjer je tstart £as za£etka, tend pa £as konca
bli²£a. Na tej stopnji lahko dobro vidimo ali je do spremembe amplitude zaradi
bli²£a zares pri²lo. e bli²£ prepoznamo, potem izberemo to£ko ta v signalu ozadja
(Abcg), ob £asu pred tstart in to£ko tb ob poljubnem £asu po bli²£u, ko se amplituda
vrne na vrednost ozadja. S pomo£jo teh to£k izra£unamo linearno funkcijo, ki opi-
suje ozadje, glej ena£bi 3.20 in 3.21. Ra£unamo A(t)-Abcg(t), da se znebimo vpliva
ozadja. Hkrati poi²£emo tudi maksimalno amplitudo Amax, za katero nastavimo £as
na t(Amax) = 0. Za obravnavo nas zanima zgolj dogajanje po bli²£u, zato podatke
izreºemo na domeni [t(Amax),tb], kjer tb ustreza £asu, ko se amplituda ”umiri”. Ti-
pi£no traja relaksacija med 0.75 - 1.5 h. Poi²£emo maksimalno amplitudo Amax, ki jo
uporabimo za faktor normalizacije. Podatke normaliziramo, tako, da so pripravljeni
na obdelavo (DATA READY). Z uporabo zgoraj omenjene Levenberg-Marquardt
metode poi²£emo neznana parametra α̃eff in C̃ in izri²emo ustezno modelsko krivu-
ljo na podatke. Za vsak bli²£ sem izmeril tudi normalizacijski faktor amplitude Amax
ter £asovni zamik ∆t, ki predstavlja £asovno razliko med maksimumom zabeleºenim
z monitorjem AGO (ob t(Amax)) in maksimumom zabeleºenim s satelitom GOES.
V programu sem tako z lahkoto na²el ustrezne bli²£e. Nastavil sem omejitev, kjer
razlika ∆t ne sme presegati 300 s in mora biti nujno pozitivna. asovna razlika ∆t
mi pove tudi, kako hitro pride do maksimalne ionizacije zaradi rentgenskega bli²£a.
Ena£bi s katerima s pomo£jo to£k a = (ta,Abcg(ta)) in b = (tb,Abcg(tb)) izra£u-
namo parametre linearne funkcije (strmina k in prese£i²£e z ordinato n), ki opisuje











Da se znebimo ozadja, ra£unamo
A′(t) = A(t)− Abcg(t). (3.22)
Poi²£emo £as, ko je amplituda A'(t) maksimalna in ga nastavimo na t(A'max) = 0.
Amplituda A'(0) ustreza maksimalni amplitudi, ki jo uporabimo kot normalizacijski
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faktor. Na sliki 3.8 (levo) linearna funkcija ne prikazuje ozadja povsem optimalno.
Ta nepopolnost privzete oblike ozadja vodi v dolo£eno neujemanje med izmerjeno
(modra) in modelsko (rde£a) krivuljo na desnem grafu. Vrednosti trenutka maksi-
muma, njegove amplitude in ”hitrosti” padanja ionizacije so kljub temu relativno
malo spremenjene, saj je moja modelska funkcija precej preprosta in ima malo pro-
stih parametrov.
Slika 3.8: Slika prikazuje postopek izbire to£k a in b, od²tevanja ozadja, £asov-
nega premika na t(A'max) = 0 in normalizacije. Rde£a £rta na desni sliki prikazuje
prilagoditev modelske krivulje na podatke.
Slika 3.9: Slika prikazuje ”pipeline” s katerim pridem do ºelenih rezultatov.
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3.4.3 Rezultati
Naredil sem analizo 98 rentgenskih bli²£ev s Sonca, ki sem jih s SID monitorjem
AGO detektiral v letu 2016. Obravnaval sem jih pri 6 razli£nih VLF frekvencah,
glej tabelo 3.1. Od februarja 2016 do julija 2018 sem skupno detektiral ve£ kot
100 rentgenskih bli²£ev razli£nih jakosti in trajanja. Omenjeni bli²£i so zanimivi
s stali²£a ²tudije spodnjega sloja ionosfere. Rentgensko sevanje s Sonca je dovolj
mo£no, da dodatno ionizira ionosfero. V roku nekaj minut koncentracija elektronov
v D-sloju ionosfere doseºe vrh. Ko rentgensko sevanje oslabi, se nemudoma pri£ne
rekombinacija, ki v roku 0.75 - 1.5 h spravi ionosfero v stanje pred bli²£em. Proces
rekombinacije opazimo v signalu merjene £asovno odvisne amplitude, ki spominja
na eksponentno padajo£o funkcijo. Proces najbolje opi²e ena£ba 3.10, ki ima tudi
zikalni pomen. Model ima 2 neznana parametra, ki ju dolo£imo s pomo£jo prej
opisane Levenberg-Marquardt metode.
Po zgoraj opisanem procesu (glej sliko 3.9) sem uspe²no izra£unal efektivne re-
kombinacijske koeciente α̃eff in parametre C̃ za 98 rentgenskih bli²£ev. Od tega 96
razreda C in 2 bli²£a razreda M. Rezultati so prikazani na spodnjih slikah, podrob-
nosti o bli²£ih in izra£unanih parametrih pa najdete v tabeli v dodatku A.
Zanima me, kak²na je odvisnost izra£unanih parametrov od jakosti rentgenskega
sevanja, ki ga podaja satelit GOES. Ker sta grafa za α̃eff in C̃ prikazana na log-log




kjer je δz ocenjena relativna napaka, δy in y pa absolutna napaka in povpre£na vre-
dnost v kartezi£nem sistemu, glej podrobnosti v [35]. Rekombinacijski koecient je
neodvisen od jakosti vpadnega rentgenskega sevanja, kar pomeni, da ima rekombi-
nacija vedno pribliºno enako stopnjo. To tudi pri£akujemo. Na grafu (slika 3.10) ne
opazimo posebnega trenda, ki bi narekoval druga£e. Enako velja tudi za parameter
C̃, glej sliko 3.11.
Poleg omenjenih parametrov pa sem pomeril tudi, kolik²en je £asovni zamik ∆t,
ki predstavlja £asovno razliko med maksimumom zabeleºenim z monitorjem AGO
in maksimumom zabeleºenim s satelitom GOES. Tega sem omejil na najve£ 300
sekund, saj proces od za£etka pa do maksimuma rentgenskega bli²£a ne traja ve£
kot 5 minut. Rezultati so prikazani na sliki 3.12. Vrednosti so mo£no raztresene v
£asovni domeni ∆t∈[0,300]s, zato sem izra£unal povpre£en £as, v katerem pride do
maksimalne ionizacije zaradi bli²£a. Sistemati£na napaka pri posameznem izmerku
£asa = ± 5 s, saj SID monitor vrne vrednost izmerjene amplitude vsakih 5 sekund.
as bi lahko z interpolacijo treh vr²nih to£k dolo£il ²e bolj natan£no, vendar v mojem
primeru zaradi velikega ²uma to nima smisla. Na tem mestu je zanimivo pogledati
ali so £asovni zamiki odvisni od frekvence radijskega signala, ki ga merimo, glej sliko
3.13. Na grafu ne opazimo posebnega trenda, ki bi narekoval, da bi bil £asovni zamik
odvisen od frekvence ali jakosti bli²£a. Govorili bi lahko zgolj o razponu £asovnih
zamikov, a imamo za frekvence pod 20 kHz in nad 23 kHz premajhen vzorec.
V spodnji tabeli 3.2 so prikazani rezultati o povpre£nih vrednostih in standar-
dnih deviacijah rekombinacijskega koecienta α̃eff , parametra C̃ in £asovnega zamika
∆t. Na podlagi povpre£nih vrednosti slednjih sem ustvaril dvodelni model bli²£a
na Soncu, glej sliko 3.14. Prvi del predstavlja £as pred maksimumom, ko prihaja
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do mo£ne ionizacije. Na grafu normalizirane amplitude pride v povpre£nem £a-
sovnem zamiku ∆t do porasta amplitude od vrednosti 0 (ozadje), do maksimuma
pri vrednosti 1. Ker je proces zelo hiter (≤ 300 s), ga aproksimiramo z linearno
funkcijo. Drugi del modela predstavlja rekombinacijski proces. Tega dolo£a prej
omenjena modelska krivulja, glej ena£bo 3.10. V modelsko krivuljo vnesemo para-
metra o povpre£ni vrednosti efektivnega rekombinacijskega koecienta in parametra
C̃ in jo ri²emo v odvisnosti od £asa. Pri tem je za£etek rekombinacije deniran s
£asom t = 0 pri normalizirani amplitudi 1. Model primerjam z izmerjenim bli²£em,
katerega parametra α̃eff in C̃ sta zelo podobna modelskemu. Izkaºe se, da je izmed
vseh bli²£ev za primerjavo najustreznej²i bli²£ razreda C3.5, izmerjen 2.5.2016, pri
frekvenci 20.29 kHz (oddajnik ICV). Ujemanje ni idealno, saj ima modelska krivulja
precej dalj²i £as rekombinacije (dolg rep), kot izmerjeni bli²£. Teºavo predstavlja
preprostost mojega modela, oziroma majhno ²tevilo prostih parametrov. Z doda-
tnimi parametri bi to prilagajanje lahko izbolj²al, vendar bi moral pri tem ostati v
okvirih zikalnih procesov za ionizacijo in rekombinacijo.
Tabela 3.2: Tabela prikazuje izra£unane povpre£ne vrednosti in standardne deviacije
za eektivni rekombinacijski koecient α̃eff , parameter C̃ in £asovni zamik ∆t. N
predstavlja ²tevilo bli²£ev, katerim smo izra£unali omenjene parametre.
Parameter µ σ N
α̃eff 0.0041 s−1 0.0053 s−1 98
C̃ 0.86 0.13 98
∆t 143 s 64 s 98
Poglejmo si ²e enkrat tabelo 3.2. Po deniciji je α̃eff = αeff/K, kjer je K ne-
znana konstanta, ki smo jo uporabili za prehod med koncentracijo elektronov in
pripadajo£o merjeno amplitudo. Ker poznamo pribliºno dnevno vrednost efektiv-
nega rekombinacijskega koecienta, αeff ≈ 10−12 m3 s−1, lahko ocenimo konstanto
K. Ta ima enoto m3. Iz α̃eff sledi, da je K = (2.4 ± 3.1)∗10−10 m3. Od tu lahko
ocenimo, koliko v resnici zna²a parameter C = 1
[e]max
. Iz ena£be C̃ = C/K sledi,
da je C = (2.1 ± 2.7)∗10−10 m3. Maksimalna koncentracija elektronov je potem
[e]max = (4.8 ± 6.1)∗109 m−3. Grobo re£eno je [e]max ≤ 1010 m−3. Take vrednosti
zelo dobro ustrezajo koncentracijam elektronov do vi²ine 90 km, pod katero leºi
omenjeni D-sloj ionosfere (glej [36], stran 128, slika 6.1). Kljub temu, da smo merili
zgolj brezdimenzijsko amplitudo, smo uspeli s pomo£jo znanja o pravem efektiv-
nem rekombinacijskem koecientu, izlu²£iti pomembno informacijo o maksimalni
koncentraciji elektronov v £asu bli²£a. Ta predstavlja zgornjo mejo, ki jo doseºe
koncentracija elektronov zaradi kratkotrajnega rentgenskega sevanja.
Parameter, ki je zagotovo odvisen od jakosti vpadnega rentgenskega sevanja,
je sprememba amplitude. Spomnimo se, kako smo pri²li do meritve maksimalne
amplitude, ki smo jo uporabili kot faktor normalizacije. To je vrednost za katero
se amplituda pove£a (od vrednosti ozadja do maksimalne vrednosti), ko pride do
bli²£a na Soncu. Za slednjo pri£akujemo poten£no odvisnost
∆A(I) = bIk, (3.24)
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kjer je k strmina premice na log-log grafu, oziroma iskana potenca zgoraj omenjene
funkcije. Na spodnji sliki 3.15 vidimo, da je trend za vse frekvence nara²£ajo£, kar
je skladno z na²imi pri£akovanji. Ve£ja kot je jakost vpadnega sevanja, ve£ja je
sprememba merjene amplitude. Za oddajnike ICV, HWU in GQD opazimo mo£no
raztresenost spremembe amplitude. Razlog za to je verjetno £as bli²£ev na dnevni in
letni ravni. Amplitudni diagram ima £ez dan obliko poloºnega hriba, ki doseºe vrh
okoli lokalnega poldneva. Kadar je bli²£ na vzpetini, je le-tega teºje lo£iti od ozadja.
Tega se posku²amo znebiti s prilagajanjem in od²tevanjem linearne funkcije ozadja,
kot je opisano v prej²njem poglavju. Na letni ravni pa se razlog skriva v pojavu,
ki mu pravimo zimska anomalija ionosferske radijske absorpcije. Absorpcija je za
2 do 3-krat vi²ja od pri£akovane, ki jo ekstrapoliramo iz poletnega signala. Poleg
tega je absorpcija pozimi od dneva do dneva veliko bolj variabilna, glej [27], stran
36. To lahko bolje vidimo na sliki 3.16, kjer je sprememba amplitude signala zaradi
bli²£a prikazana v odvisnosti od dneva v letu. Izkaºe se, da je v poletnih mesecih
le-ta za 1 do 2 velikostna razreda ve£ja, kot v zimskih mesecih. V spodnji tabeli
3.3 so prikazane potence, s kolik²nimi se sprememba amplitude spreminja z jakostjo
vpadnega sevanja, glej ena£bo 3.24.
Tabela 3.3: Tabela prikazuje ime oddajnika, njegovo pripadajo£o frekvenco, potenco
k in njeno asimptotsko standardno napako δk. Slednji sem dobil s prilagajanjem
linearne funkcije na podatke v log-log grafu spremembe amplitude v odvisnosti od
jakosti vpadnega sevanja, glej sliko 3.15.
Oddajnik Frekvenca (kHz) k δk
VTX3 18.2 0.21 0.18
ICV 20.27 0.46 0.43
HWU 20.9 1.00 0.49
GQD 22.1 0.96 0.31
DHO 23.4 0.30 0.14
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Slika 3.10: Slika prikazuje log-log graf efektivnega rekombinacijskega koecienta α̃eff
v odvisnosti od jakosti rentgenskega sevanja. Rekombinacijski koecient je neod-
visen od jakosti vpadnega rentgenskega sevanja, kar pomeni, da se rekombinacija
vedno vr²i s pribliºno enako stopnjo. To tudi pri£akujemo. Na grafu ne opazimo
posebnega trenda, ki bi narekoval druga£e. Graf prikazuje 98 pomerjenih bli²£ev (za
razli£ne VLF frekvence), s pripadajo£imi napakami, dolo£enimi iz kovarian£ne ma-
trike po LM metodi. Modra £rta prikazuje povpre£no vrednost µ, svetlo moder pas
pa standardno deviacijo σ, ki je prirejena za log-log graf. Vse napake so prikazane
kot relativne napake.
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Slika 3.11: Slika prikazuje log-log graf parametra C̃ v odvisnosti od jakosti rent-
genskega sevanja. Le-ta je neodvisen od jakosti vpadnega rentgenskega sevanja, kar
tudi pri£akujemo. Na grafu ne opazimo posebnega trenda, ki bi narekoval druga£e.
Graf prikazuje 98 pomerjenih bli²£ev (za razli£ne VLF frekvence), s pripadajo£imi
napakami, dolo£enimi iz kovarian£ne matrike po LM metodi. Modra £rta prikazuje
povpre£no vrednost µ, svetlo moder pas pa standardno deviacijo σ, ki je prirejena
za log-log graf. Vse napake so prikazane kot relativne napake.
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Slika 3.12: Slika prikazuje lin-log graf £asovnega zamike ∆t v odvisnosti od jako-
sti rentgenskega sevanja. Vrednosti dolo£ene iz 98 bli²£ev so mo£no raztresene v
£asovni domeni ∆t∈[0,300]s, zato sem izra£unal povpre£en £as v katerem pride do
maksimalne ionizacije zaradi bli²£a ter ustrezno standardno deviacijo. Na tem me-
stu je potrebno omeniti, da je sistemati£na napaka pri merjenju £asa = ± 5 s, saj
SID monitor vrne vrednost izmerjene amplitude vsakih 5 sekund.
Slika 3.13: asovni zamik v odvisnosti od frekvence radijskega signala, ki ga merimo.
Tretjo dimenzijo predstavlja jakost bli²£a, glej logaritemsko skalo na desni strani.
Na grafu ne opazimo posebnega trenda, ki bi narekoval, da bi bil £asovni zamik
odvisen od frekvence ali jakosti bli²£a. Govorili bi lahko zgolj o razponu £asovnih
zamikov, a imamo za frekvence pod 20 kHz in nad 23 kHz premajhen vzorec.
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Slika 3.14: Primerjava dvodelnega modelskega bli²£a (ionizacija, rekombinacija) z
bli²£em razreda C3.5, izmerjenim 2.5.2016, pri frekvenci 20.29 kHz (oddajnik ICV).
Za parametre modela sem uporabil povpre£ne vrednosti £asovnega zamika, efektiv-
nega rekombinacijskega koecienta in parametra C̃, ki so podani v tabeli 3.2.
Slika 3.15: Log-log graf spremembe amplitude v odvisnosti od jakosti vpadnega
sevanja. Vidimo, da je trend za vse frekvence nara²£ajo£, kar je skladno z na²imi
pri£akovanji. Ve£ja kot je jakost vpadnega sevanja, ve£ja je sprememba merjene
amplitude. Raztresenost to£k na grafu lahko pripi²emo zimski anomaliji radijske
absorpcije.
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Slika 3.16: Slika prikazuje deseti²ki logaritem spremembe amplitude v odvisnosti
od dneva v letu, za razli£no frekvenco VLF oddajnika. Izkaºe se, da je v poletnih
mesecih sprememba amplitude za 1 do 2 velikostna razreda ve£ja, kot v zimskih
mesecih. Rezultati kaºejo na prisotnost zimske anomalije radijske absorpcije.
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Dnevne spremembe VLF signalov
V tem poglavju bomo najprej na kratko ponovili mehanizme ionizacije v spodnjem
sloju ionosfere. Poglejmo si zopet sliko 3.2. Le najbolj energetski ionizacijski izvori
lahko prodrejo do vi²in D-sloja (60  90 km) ionosfere. Med pribliºno 80 do 90 km,
so glavni izvor za ionizacijo rentgenski ºarki (0.1  1 nm) s Sonca. Tok rentgenskih
ºarkov mo£no variira z aktivnostjo Sonca in v £asu Son£evega minimuma za D-sloj
ionosfere ni pomemben. Zelo intenzivno Lyman-α (121.6 nm) sevanje doseºe vrh
proizvodnje ionov na vi²ini med 70  80 km in v ve£ini ionizira molekulo NO, ka-
tere ionizacijska limita je 134 nm. Pri vi²jih zenitnih kotih Sonca postane prispevek
Lyman-α in rentgenskih ºarkov manj pomemben, vlogo ionizacije pa prevzamejo
kozmi£ni delci. Ti dominirajo na vi²ini od 70 km pa vse do povr²ja Zemlje ter so
prisotni tako podnevi, kot pono£i [27], [37]. Manj²i prispevek k ionizaciji prina²a
EUV (ekstremno ultra-vijoli£no) sevanje, med 102.7 in 111.8 nm, ki ionizira mole-
kularni kisik v vzbujeno stanje, [27]. Tako sta prevladujo£a iona NO+ in O+2 , ki
se lahko rekombinirata z elektroni. Na vi²ini pod 80 km pa se lahko elektroni ve-
ºejo tudi na nevtralne molekule (tudi molekule vode) in s tem tvorijo teºke ione.
Obravnava D-sloja ionosfere zato ni tako enostavna. V splo²nem je dnevna variacija
ionosferske gostote odvisna od vi²ine, preko lokalne sestave ionosfere in izvora, ki
vodi do ionizacije, [37], dnevni prol pa ima obliko stopnice, glej sliko 3.3. D-sloj
je glavno obmo£je absorpcije radijskih valov, ki je odvisno od gostote elektronov in
od frekvence trkov med elektroni in nevtralnimi delci. Obi£ajno variira absorpcija s
Son£evim zenitnim kotom, kot (cos(χ))n, kjer je n med 0.7 in 1.0. e pa opazujemo
sezonsko variacijo absorpcije radijskih valov pa opazimo zanimivo anomalijo, pri ka-
teri je v zimskih mesecih (na severni polobli) absorpcija za 2 do 3-krat mo£nej²a,
kot bi pri£akovali v poletnih mesecih. Poleg tega je absorpcija v zimskem £asu med
dnevi veliko bolj variabilna. Ta fenomen imenujemo Zimska anomalija ionosferske
radijske absorpcije, [27].
4.1 Teoreti£ni uvod
4.1.1 Chapmanova teorija proizvodnega sloja ionosfere
Sevanje s Sonca se absorbira v Zemljini atmosferi, jo segreje, disociira molekule
in ”osvobodi” elektrone. Stopnja disociacije ali ionizacije je odvisna od produkta
koncentracije plina in intenzitete sevanja s Sonca. Na vrhu atmosfere je stopnja
ionizacije majhna, ker je plin tam zelo redek. Z globino pa koncentracija plina raste
57
Poglavje 4. Dnevne spremembe VLF signalov
in z njo tudi stopnja (hitrost) proizvodnje elektronov in ionov. Pod neko dolo£eno
vi²ino pa za£ne sevanje mo£neje slabeti zaradi absorpcije v atmosferi. Tedaj se se-
vanje slabi mo£neje, kot nara²£a koncentracija plina z globino. Potemtakem obstaja
vi²ina, na kateri stopnja proizvodnje doseºe maksimum. Na pribliºno vi²ino tega
sloja lahko sklepamo iz preprostega razmisleka. Predpostavimo, da je atmosfera se-
stavljena iz molekul (ali atomov), ki imajo enak absorpcijiski sipalni presek σ in da
vpada nanjo sevanje pod poljubnim kotom. Tedaj je v stolpcu z osnovno ploskvijo
povr²ine σ, risanega v smeri izvora sevanja, v katerem se nahaja N molekul, celotni
absorbriani sipalni presek enak Nσ. Ko je produkt enak 1 govorimo o enotski glo-
bini. Tedaj je neabsorbiranega 1/e sevanja. Sevanje se v grobem pribliºku spu²£a do
nivoja, nad katerim je celotno ²tevilo molekul v stolpcu, katerega osnovna ploskev
zna²a 1, enako N = 1/σ. Vrh proizvodnje je blizu tega nivoja, [29].
Krivulja na grafu stopnje proizvodnje v odvisnosti od vi²ine predstavlja proi-
zvodni sloj ionosfere. Oblika tega sloja je odvisna od narave atmosferskih plinov
in od ionizirajo£ega sevanja. Uporabno je vpeljati horizontalni proizvodni sloj, v
katerem je plin porazdeljen vertikalno s konstantno skalirano vi²ino H in z absorp-
cijskim sipalnim presekom σ, ki ni odvisen od valovne dolºine. Tak sloj se imenuje
Chapmanov sloj, [29].
Predpostavimo, da ima atmosfera horizontalne sloje, tako da je koncentracija
atomov ali molekul (n) odvisna le od vi²ine (h) in od ionizirajo£ega sevanja z inten-
ziteto (I), ki potuje razdaljo (s) proti Zemlji, pod kotom (χ) glede na vertikalo. e









doseºe vrh na razdalji (s), kjer je
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)m = 0, (4.4)
kjer (m) predstavlja maksimum proizvodnje (q). Razdaljo (s) merimo proti Zemlji.
Ta je z vi²ino (h), ki se meri navzgor, v naslednji zvezi (glej sliko 4.1):














kjer je (H) vi²inska porazdelitev plina. Z uporabo ena£b 4.1 in 4.6, lahko ena£bo
4.4 zapi²emo kot
σHmnm sec(χ) = 1. (4.7)
Sedaj pa predopostavimo, da ima plin tako porazdelitev koncentracije
n = n0 exp(−h/H), (4.8)
58
4.1. Teoreti£ni uvod









) = σHn0 sec(χ). (4.10)











od tu pa sledi




Stopnjo proizvodnje (q) dobimo sedaj z zamenjavo (I) in (n) v ena£bi 4.2, od tu
sledi, [29]:
q = CσnI = Cσn0I∞ exp(−
h
H




Energija, ki se absorbira v atmosferi je bodisi pretvorjena v toploto ali pa se porabi za
ionizacijo atmosfere. Stopnja proizvodnje elektronov (q) je proporcionalna deleºu
absorbirane energije, kjer (C) predstavlja konstanto proporcionalnosti. Elektroni
proizvedeni na ta na£in bodisi difundirajo na razli£ne vi²ine ali pa se rekombinirajo
z drugimi molekulami. Tukaj lahko opazimo, da vi²ina (hm) odbojnega sloja ustreza
legi najve£je stopnje proizvodnje elektronov. To je zato, ker je stopnja rekombinacije
elektronov proporcionalna koncentraciji elektronov in ionov s katerimi se ti lahko
rekombinirajo. Da bi na²li vi²ino odbojnega sloja (hm), moramo poiskati maksimum
stopnje proizvodnje (q). Izraz dq/dh = 0 se poenostavi v
− 1
H
+ σn0 sec(χ) exp(−
hm
H
) = 0 (4.15)
ali
hm = H log(Hσn0 sec(χ)) = H log(Hσn0) +H log(sec(χ)), (4.16)
ki predstavlja ena£bo Chapmanovega modela, [38], in je skladna z ionizacijo NO
molekul zaradi Son£evega Lyman-α sevanja, [27]. Prvi izraz na desni stani lahko
zapi²emo kot konstanto A = H log(Hσn0), ki predstavlja vi²ino, na kateri bi bil
odbojni sloj, £e bi bilo Sonce v nadglavi²£u, [38]. Drugi pomemben parameter je
skalirana vi²ina (H). Njen pomen dobimo iz difuznega ravnovesja. Predstavljajmo si
volumski sloj plina, ki je v ravnovesju (miruje) zaradi sile teºe ter tla£ne razlike (p),
na spodnjo in zgornjo plast. e vsebuje ta sloj (n) molekul z maso (m), v vsakem
elementu volumna in £e je temperatura (T) konstantna in predpostavimo ena£bo
















e predpostavimo, da teºni pospe²ek (g) ni odvisen od vi²ine, vodi zgornja ena£ba
do









skalirana vi²ina in predstavlja vi²ino, ki jo moramo prepotovati navzgor, da se (n)
zmanj²a za faktor e ≈ 2.718. Za D-sloj ionosfere je (H) tipi£no okoli 5 km. V ena£bi
4.19 je (n0) koncentracija na neki referen£ni vi²ini, [29], [38].
Slika 4.1: Skica prikazuje, kako merimo zenitni kot Sonca ter zvezo med opravljeno
potjo ºarka (s), merjeno proti tlem in vi²ino (h), merjeno od tal.
4.1.2 Preprost model ²irjenja VLF valov
V tem poglavju bi rad pokazal, da lahko z merjenjem dnevne variacije amplitude
VLF signalov, ob znanju lokacije VLF oddajnika in sprejemnika, izra£unamo vi²ino
odbojnega sloja ionosfere (hm), kot tudi parametre (A) in (H), glej ena£bo 4.16.
Variacija v mo£i signala nastane zaradi interference valovanja med razli£nimi potmi
propragacije (²irjenja). Navadno je ta sestavljena iz mnoºice razli£nih poti, toda za
signale z bliºnjih VLF oddajnikov, lahko mirno re£emo, da gre zgolj za interferenco
med zemeljskim valom (Ground-wave) in odbitim valom z ionosfere (Sky-wave). e
zemeljski val (Ground-wave) potuje razdaljo (D) vzdolº ukrivljenega povr²ja Zemlje




kjer je (f) frekvenca oddajnika in (c) hitrost svetlobe v vakuumu. Dodatni £len π
pride v ena£bo zaradi spremembe faze pri odboju od ionosfere. Iz geometrije in
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kosinusnega izreka, je razdalja (L) povezana z (D), (hm) in (R) (polmer Zemlje), kot
L = 2
√




Da bi na²li razdaljo (D), moramo izra£unati razdaljo med VLF oddajnikom in spre-
jemnikom. To opravimo preko kosinusnega izreka za sferi£ne trikotnike, [38], glej
sliko 4.2. Za VLF valovanje, ki vpada na ionosfero pot ostrim kotom, je odbojna
vi²ina (h) taka, kot v ena£bi 4.16. Zavedati pa se moramo, da se odbojna vi²ina
spreminja druga£e (ne sledi ena£bi 4.16), £e sta oddajnik in sprejemnik na razdalji,
dosti ve£ji od 300 km. Tik pred Son£nim vzhodom oziroma po Son£nem zahodu,
odbojna vi²ina mo£no pade, £ez dan pa ostane pribliºno konstantna. Razlog za to
spremembo je v tvorbi in odcepitvi negativnih ionov ob vzhodu ali zahodu Sonca,
sklopljenih s tvorbo elektronov zaradi kozmi£nih delcev  izvora brez dnevne varia-
cije, [27]. e posplo²imo zgoraj navedeno, so torej na²e ena£be uporabne za kratke
poti ²irjenja valovanja. Potrebno je izpostaviti tudi dejstvo, da je zgoraj opisani
model zelo preprost, ker obravnava zgolj en odboj od ionosfere. Zaradi preprostosti
modela lahko zato uporabimo informacijo o Son£evem zenitnem kotu na polovi£ni
poti med oddajnikom in sprejemnikom.
Slika 4.2: Pot zemeljskega signala (Ground-wave) dolºine (D) in odbitega signala
z ionosfere (Sky-wave) dolºine (L). TX predstavlja lokacijo oddajnika, RX pa loka-
cijo sprejemnika. (hm) je vi²ina ionosfere nad povr²jem Zemlje, kjer je (R) polmer
Zemlje. Slika je povzeta iz [39].
Sprejeta mo£ radijskega valovanja (P) pri sprejemniku je proporcionalna
G2 + S2 + 2GS cos(Φ), (4.23)
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kjer je (G) amplituda zemeljskega vala (Ground-wave) in (S) amplituda odbitega
vala z ionosfere (Sky-wave), [38]. Podnevi, z izjemo zapletenih efektov ob Son£evem
vzhodu ali zahodu, izmerjeni signal variira od minimuma pri Φ = 2Nπ − π/2 do
maksimuma pri Φ = 2Nπ+π/2, za celo²tevilski faktor (N), ki ga ne moremo direktno
oceniti. Zato je iz ena£be 4.23, razlika med maksimumom in minimumom okoli
4GS. Koli£ina G2+S2 ima potem vrednost ravno na polovici med maksimumom in
minimumom, [38].
4.1.3 Gauss-Newtonov algoritem
Da bi pridobili neznane parametre hm, A in H, potrebujemo dober algoritem za
prilagajanje krivulj. Za prilagajanje modelske krivulje na podatke pridobljene s
SID monitorjem AGO sem uporabil Gauss-Newtonov algoritem, ki se uporablja za
re²evanje nelinearnih ena£b po metodi najmanj²ih kvadratov. Je modikacija New-
tonove metode za iskanje minimuma funkcije. Gauss-Newtonov algoritem se lahko
uporablja zgolj za minimizacijo vsote kvadratov vrednosti funkcije, vendar za delova-
nje ne potrebuje vi²jih odvodov. Z nelinearno regresijo i²£emo parametre modela, ki
se najbolje ujemajo z izmerjenim prolom. e imamo m funkcij r = (r1, ..., rm) (re-
ziduali) z n spremenljivkami β = (β1, ..., βn), Gauss-Newtonov algoritem iterativno





Za£en²i z za£etno naklju£no vrednostjo β(0) za minimum, metoda nadaljuje z itera-
cijami
β(s+1) = β(s) − (JTr Jr)
−1JTr r(β
(s)), (4.25)






simbol T pa predstavlja transponirano matriko. Na² cilj je poiskati take parametre
β, da se bo modelska funkcija y = f(x,β) najbolje prilegala merskim to£kam (xi, yi),
pri £emer so reziduali ri, [40]:
ri(β) = yi − f(xi, β). (4.27)
4.2 Analiza dnevnih sprememb VLF signalov
Delovanje SID monitorja in zbiranje podatkov sem opisal v prej²njih poglavjih 3.2
in 3.3. e ho£emo prou£evati dnevne spremembe VLF signalov, moramo zbrane
podatke o £asovno odvisni amplitudi primerno obdelati. Doslej omenjeno lahko
strnemo v preprosto shemo, glej sliko 4.3.
4.2.1 O programu SID.py
Da bi lahko izra£unal neznane parametre Chapmanovega modela, sem napisal pro-
gram SID.py. Poglejmo si, kako deluje, glej sliko 4.4. Za£nemo s podatki o £asovno
62
4.2. Analiza dnevnih sprememb VLF signalov
Slika 4.3: Potek zbiranja podatkov s sprejemnikom AGO. Ko elektromagnetni val,
ki pride iz VLF oddajnika, pre£ka zanko, nastane v ºici zelo majhna (∼0.1 mV)
inducirana napetost. Sprejeti signal potuje do predoja£evalca, od tam pa na PC
zvo£no kartico, ki pretvori analogni signal v digitalnega. Slednji je ra£unalni²ko
obdelan s Stanford Solar Center SuperSID 1.2.2 programsko opremo, ki izra£una
spektralno gostoto (PSD). Z uporabo inverzne Fourierove transformacije (IFT) le-
ta pretvori podatke v obliko £asovno odvisne brezdimenzijske amplitude I(t). To
stori za vsak VLF oddajnik. Z ra£unalni²kim programom SID.py izvedem nadaljnjo
analizo.
odvisni brezdimenzijski amplitudi I(t). Program pogleda v glavo (HEADER) dato-
teke in razbere lokacijo sprejemnika (RX) in oddajnika (TX) ter njegovo frekvenco f
(na spodnji sliki 4.4 sem prikazal primer oddajnika GQD). Z uporabo teh, program
izra£una geo-lokacijsko to£ko, ki leºi na polovici propagacijske poti (MID LOCA-
TION) med oddajnikom in sprejemnikom ter njuno medsebojno razdaljo D, glej ta-
belo 3.1. Za lokacijo na polovici poti (MID LOCATION) izra£unamo £as Son£nega
vzhoda (tR) in zahoda (tS) za vsak dan v letu (MID RISE & SET TIME). S tem smo
reducirali podatke samo na obmo£je interesa, to je dnevni signal I(tR −∆, tS +∆),
kjer je parameter ∆ poljuben. V poglavju, kjer sem opisal preprosti VLF model
po Chapmanovi teoriji (glej ena£bo 4.16), je znanje o £asovno odvisnemu zenitnemu
kotu χ(t) klju£nega pomena. S tem pridemo ²e do ene redukcije podatkov, na izhodu
imamo sedaj I(χ(tR−∆), χ(tS+∆)). Izberemo ²e dobre za£etne parametre A0 = 72




uporabimo v Chapmanovem modelu, ki je opisan v prej²njem poglavju. Poi²£emo
minimum vsote kvadratov MIN(
∑
(I − IMODEL)2) z uporabo Gauss-Newtonove me-
tode. To nam na izhodu vrne parametre modela A in H, za vsak dan v letu. S
pomo£jo teh parametrov lahko kon£no izra£unamo vi²ino odbojnega sloja ionosfere
hm za vsak dan, hm = A+H log(sec(χ)). Za izra£un te vi²ine uporabim zenitni kot
Sonca v £asu poldneva χ(tNOON), za kraj, ki je na polovici poti (MID LOCATION).
Tedaj je D-sloj ionosfere tudi najbolj ioniziran. Izra£unam lahko tudi povpre£ni
parameter < A > ter skalirano vi²ino < H > za vsakega od VLF oddajnikov. S
pomo£jo slednjih pa lahko ocenim maso konstituentov m v D-sloju ionosfere.
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Slika 4.4: ”Pipeline” programa SID.py.
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4.2.2 Rezultati
V tem poglavju bom predstavil rezultate, ki sem jih dobil po obdelavi s programom
SID.py, za 282 dni meritev VLF signalov (od 23.2.2016 do 31.12.2016). Prikazal
bom primere prilagajanja Chapmanovega modela na meritve ter uporabnost teh za
prou£evanje Son£evih bli²£ev. Nadalje bom predstavil, kako se vi²ina odbojnega
sloja ionosfere hm spreminja s £asom, ter moºne izbolj²ave Chapmanovega modela.
Za£nimo s prilagajanjem modela. Na sliki 4.5 vidimo prilagoditev Chapmanove
modelske krivulje (zelena £rta) na izmerjeni prol £asovno odvisne brezdimenzijske
amplitude (modra £rta), za nemoteno ionosfero (dan brez mo£nih Son£evih bli²£ev
razreda ≥ C). Z rde£o £rto je prikazan rezidual signala, ki prikazuje, kako dobro se
model prilega meritvam. V mojem primeru je rezidual kvadrat razlike med modro
in zeleno £rto. Opazimo lahko, da je sredi dneva rezidual manj²i, kot ob Son£nem
vzhodu in zahodu. Ta anomalija se pojavi zaradi preprostosti na²ega modela, ki
ima ob vzhodu ali zahodu neskon£no vi²ino (horizontalni ionosferski sloj). Model
pravtako ne vklju£uje ukrivljenosti Zemlje. Druga£e povedano, ko Sonce zaide, je
zenitni kot χ za opazovalca na povr²ju Zemlje χ > 90◦, na vi²ini 90 km nad povr²jem
(vi²ina D-sloja) pa temu ni tako, kajti ionosfero Sonce ²e vedno osvetljuje. Poleg tega
so pri tako ekstremnih primerih v igri tudi druge propagacijske poti in ionizacijski
mehanizmi, kot so na primer kozmi£ni delci, ki postanejo pomembni pono£i, [38].
Slika 4.6 je podobna prej²nji, vendar v tem primeru prikazuje moteno ionosfero
(aktivno Sonce; ²pice ustrezajo mo£nim rentgenskim bli²£em). eprav se na prvi
pogled zdi Chapmanov model za aktivno Sonce neuporaben, ima vseeno eno lepo
lastnost. e pogledamo signal reziduala, vidimo, da je ta prazaprav pravi signal,
kateremu smo od²teli ozadje. To pa je uporabno za dolo£anje razmerij mo£i med
posameznimi bli²£i, kot tudi za oceno efektivnega rekombinacijskega koecienta, glej
poglavje 3. Z zelo dobrim modelom bi lahko tako poiskali tudi ²ibke rentgenske bli²£e
(< C), ki ne izstopajo iz ozadja signala. Pri tem pa moramo biti previdni, saj nam
slaba prilagoditev modela na podatke izda napa£no razmerje mo£i bli²£ev (glej 3.
bli²£ na sliki 4.6).
Poglejmo si, kako se odbojna vi²ina ionosfere hm obna²a skozi celo leto. Glavni
problem Chapmanovega modela z uporabo interference zemeljskega vala (Ground-
wave) in odbitega vala z ionosfere (Sky-wave) je, da lahko zelo razli£ne vrednosti A
in H dajo podobno prilagoditev modela na meritve. Razlog se skriva v periodi£no-
sti funkcije cos(Φ), glej ena£bo 4.23. Tozadevno dobljena vrednost hm ni povsem
zanesljiva. Rezultate bom vseeno predstavil, ob tem pa se zavedam napake, ki jo v
oceno odbojne vi²ine prina²a fazna razlika Φ. eprav ta model ni zanesljiv, je pa
vsekakor zanimiv.
V poglavju 4.2.1 sem opisal pomen parametra ∆. Preveril sem, kako se obna²a
Gauss-Newtonova metoda, £e spreminjam £asovni interval, ki ga ta uporabi za iz-
ra£un optimalnih parametrov A in H. To sem naredil za 2 razli£na parametra ∆.
Na slikah 4.7 in 4.8 ²tevilka 1 predstavlja £asovni interval od Son£nega vzhoda do
zahoda, ²tevilka 2 pa £asovni interval, ki se za£ne 1.5 h po Son£nem vzhodu in
kon£a 1.5 h pred Son£nim zahodom. S tem sem se znebil anomalij, ki nastanejo ob
Son£nem vzhodu/zahodu. Na tem mestu velja omeniti ²e eno teºavo s katero se so-
o£a na² model. Ker uporabljamo principe geometrijske optike (glej poglavje 3.1.2),
smo omejeni zgolj na kratke razdalje ²irjenja valovanja (do 300 km). e pogledamo
tabelo 3.1, vidimo, da je najbliºji oddajnik (ICV) na razdalji, ki je > 2× dalj²a od
geometrijske omejitve. Model bi lahko izbolj²ali z ve£kratnim odbojem VLF vala,
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Slika 4.5: Prilagoditev Chapmanove modelske krivulje (zelena £rta) na izmerjeni
prol £asovno odvisne brezdimenzijske amplitude (modra £rta), za nemoteno ionos-
fero (dan brez mo£nih Son£evih bli²£ev razreda ≥ C) dne 28.6.2016, za oddajnik
GQD. (SR) ozna£uje Son£ni vzhod, (SS) Son£ni zahod. Z rde£o £rto je na grafu
prikazan kvadrat razlike med modro in zeleno £rto.
Slika 4.6: Prilagoditev Chapmanove modelske krivulje (zelena £rta) na izmerjeni
prol £asovno odvisne brezdimenzijske amplitude (modra £rta), za moteno ionosfero
(aktivno Sonce; ²pice ustrezajo mo£nim rentgenskim bli²£em) dne 14.5.2016, za
oddajnik GQD. (SR) ozna£uje Son£ni vzhod, (SS) Son£ni zahod. Z rde£o £rto je na
grafu prikazan kvadrat razlike med modro in zeleno £rto.
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kar pa postane ºe precej zapleten problem.
Slika 4.7: Sprememba odbojne vi²ine hm skozi leto. Vidimo lahko, da Gauss-
Newtonov algoritem vrne razli£ne ocene za odbojno vi²ino, za razli£ne vredno-
sti parametrov ∆ (ICV1, ICV2). Primer ICV1 kaºe na ve£ji vpliv Son£nega
vzhoda/zahoda predvsem v poletnih mesecih (dan 150 - dan 200). V poletnem
£asu je opoldne Son£ev zenitni kot χ manj²i, zato je tudi log(sec(χ)) manj²i, kar
pomeni, da skalirna vi²ina H igra pomembnej²o vlogo, glej ena£bo 4.16. Odbojna
vi²ina hm se razteza od 65 do 80 km nad povr²jem Zemlje, kar je skladno z vi²ino
dnevnega D-sloja ionosfere, [27].
Slika 4.8: Sprememba odbojne vi²ine hm skozi leto. Vidimo lahko, da Gauss-
Newtonov algoritem vrne podobne ocene za razli£ne ∆ (GQD1, GQD2). Ena od
moºnih razlag je, da efekt Son£nega vzhoda/zahoda ni tako izrazit za signal z od-
dajnika GQD, zato sta GQD1 in GQD2 podobna. Odbojna vi²ina hm se razteza
od 78 do 81 km nad povr²jem Zemlje, kar je skladno z vi²ino dnevnega D-sloja
ionosfere, [27].
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Vrnimo se nazaj na ”pipeline”, glej sliko 4.4. V zadnji fazi programa SID.py
izra£unamo povpre£ni vrednosti parametra <A> in skalirne vi²ine <H>, za po-
samezni oddajnik. S pomo£jo teh lahko naredimo oceno mase konstituentov m v
odbojnem D-sloju. Teºava se pojavi zaradi velike nezanesljivosti ocene skalirne vi-
²ine H. Vrednosti le-te so razumne zgolj za ICV oddajnik, ki je tudi najbliºji. Za
nekatere oddajnike je vrednost H negativna, kar je zikalno nemogo£e, glej ena£bo
4.20. e poznamo temperaturni prol (okoli 230 K na vi²ini 70 km) in sestavo D-
sloja ionosfere, ki je me²anica ionov (NO+, O+2 , ...) s povpre£no atomsko maso 31u,
[39], lahko naredimo primerjavo ocenjenih mas m s povpre£no maso, kar nam kaºe
na kakovost na²ega modela. Rezultati so prikazani v tabeli 4.1. Iz tabele vidimo, da
dajeta zadovoljive rezultate samo GBZ2 in ICV2, katerih ocena mase konstituentov
je enakega velikostnega razreda od pri£akovane mase za D-sloj ionosfere. Razlog za
slabo oceno ti£i v preprostosti modela, oziroma v preveliki razdalji med oddajnikom
in sprejemnikom (> 300 km). Model bi bilo potrebno zato izpopolniti.
Tabela 4.1: Tabela prikazuje rezultate o povpre£nih vrednostih A in H ter masi kon-
stituentov m, pridobljenih s programom SID.py. Povpre£ja sem ra£unal za razli£ne
oddajnike in razli£ne parametre ∆ (1 in 2). Za nekatere oddajnike je H negativen,
kar je zikalno nemogo£e, zato mase m nisem mogel oceniti. Vidimo lahko, da so
napake skalirne vi²ine H in posledi£no mase m precej²nje. Najbolj zadovoljive rezul-
tate dajeta GBZ2 in ICV2, katerih ocena mase konstituentov je enakega velikostnega
razreda od pri£akovane mase za D-sloj ionosfere.
TX A±∆A (km) H±∆H (km) m±∆m (u)
GQD1 83.3408 ± 0.4506 -0.714589 ± 0.08622
GQD2 83.7864 ± 0.5043 -0.694827 ± 0.09647
GBZ1 82.7545 ± 1.646 0.35034 ± 0.315 464 ± 417
GBZ2 73.6557 ± 4.733 2.03706 ± 0.8836 95 ± 41
ICV1 65.4241 ± 8.682 1.61419 ± 1.686 127 ± 132
ICV2 57.5744 ± 3.233 2.83518 ± 0.622 75 ± 17
DHO1 81.51 ± 3.624 -1.33436 ± 0.6948
DHO2 86.7841 ± 2.45 -2.38234 ± 0.4705
HWU1 77.478 ± 0.6469 0.127569 ± 0.1237 1274 ± 1236
HWU2 77.037 ± 0.6943 0.260624 ± 0.1328 624 ± 318
Zimska anomalija atmosferske radijske absorpcije
Poglejmo si ²e, kak²en je letni prol maksimalne dnevne amplitude (lokalni poldan)
VLF signalov z razli£nih oddajnikov. Se amplituda £ez leto spreminja? Odgovor
je da. Poleti (severna Zemljina polobla) lahko pri£akujemo vi²jo amplitudo signala
(niºjo absorpcijo, ki variira kot cos(χ)), ker je zenitni kot Sonca niºji, kar prispeva
k mo£nej²i ionizaciji D-sloja. Drugi pomemben dejavnik pa je Zimska anomalija
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ionosferske radijske absorpcije, ki sem jo opisal v poglavju 4, njen efekt pa je dobro
opazen tudi na sliki 3.16, [27].
Spodnja slika 4.9 prikazuje, kako se normalizirana maksimalna amplituda (okoli
lokalnega poldneva) spreminja s £asom (od 23.2.2016 do 1.7.2018), za razli£ne VLF
oddajnike (podrobnosti VLF oddajnikov so navedene v tabeli 3.1). Za vse oddajnike
(z izjemo VTX3, ki je prenehal delovati poleti 2016) opazimo podoben trend. Dan
1.1.2016 je ozna£en z 0. Vidimo lahko, da je v poletnih mesecih (okoli dneva 200,
550, 900) maksimalna dnevna amplituda zares za nekaj velikostnih razredov vi²ja,
kot v zimskih mesecih. Zelo dobro je vidna dolina, z minimumom okoli dneva 400.
Naslednji pri£akovani minimum bi moral leºati med dnevi 700 - 800, vendar ta ni
tako izrazit. Eden od moºnih razlogov za to bi lahko bil pove£an vpliv kozmi£nih
delcev, saj Sonce prehaja v globok minimum aktivnosti. Tozadevno je proizvodnja
elektronov na ra£un kozmi£nih delcev v spodnjem sloju ionosfere ve£ja, glej sliko
3.2. Ve£jo variabilnost bi lahko pripisali sporadi£nosti kozmi£nih delcev.
Slika 4.9: Slika prikazuje, kako se normalizirana maksimalna amplituda Amax (okoli
lokalnega poldneva) spreminja s £asom (od 23.2.2016 do 1.7.2018), za razli£ne VLF
oddajnike (podrobnosti VLF oddajnikov so navedene v tabeli 3.1).
Ocena efektivnega rekombinacijskega koecienta
Kot zanimivost si poglejmo ²e ali zgolj iz opazovanja amplitude signala lahko oce-
nimo efektivni rekombinacijski koecient. Metodo pri kateri opazujemo spremembe
v elektronskih gostotah okoli lokalnega poldneva, je prvi opisal Appleton (1937,
1953). Predlagal je, da se maksimalna stopnja proizvodnje elektronov q zgodi to£no
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opoldne, maksimalna koncentracija elektronov N pa nekoliko kasneje. To je pri-






ki povezuje £asovni zamik med maksimalno stopnjo proizvodnje elektronov in ma-
ksimalno opazovano koncentracijo elektronov, [36].
Da bi ocenili efektivni rekombinacijski koecient, merimo £asovno razliko τ med
lokalnim poldnevom in maksimalno opazovano amplitudo. To naredimo za vse dni,
od 23.2.2016 do 1.7.2018. Za izra£un rekombinacijskega koecienta sem uporabil
konstantno koncentracijo elektronov N = 109 m−3, ki ustreza koncentraciji elek-
tronov na vi²ini okoli 70 km nad povr²jem Zemlje (glej [36], stran 128, slika 6.1).
Spodnja slika 4.10 prikazuje, kako se izra£unani efektivni rekombinacijski koeci-
ent spreminja s £asom (od 23.2.2016 do 1.7.2018), za razli£ne VLF oddajnike (po-
drobnosti VLF oddajnikov so navedene v tabeli 3.1). Ordinatna os je prikazana
v logaritemski skali. Ponovno sem se posluºeval ena£be 3.23, s katero sem izra-
£unal relativne napake. Pri tem je sistemati£na napaka pri merjenju £asa enaka
∆τ = ± 5 s. Relativno napako efektivnega rekombinacijskega koecienta sem ocenil
kot δαeff = ∆τ/τ . Na sliki 4.10 £rna £rta prikazuje povpre£no vrednost efektivnega
rekombinacijskega koecienta µ, svetlo moder pas pa standardno deviacijo σ, ki je
prirejena za logaritemski graf. Opazimo lahko, da so napake ve£je pri vi²jih rekom-
binacijskih koecientih. To izhaja iz dejstva, da so tedaj £asovni zamiki τ kraj²i in
je zaradi sistemati£ne napake ∆τ , napaka ve£ja. Spodnja meja za rekombinacijske
koeciente pa ustreza £asovni omejitvi, ki sem jo naredil pri izra£unu. Maksimalno
amplitudo sem iskal na intervalu do 15 minut od lokalnega poldneva. Sklepam, da
zakasnitev poteka znotraj tega £asovnega okvira. Vsem grafom (slika 4.10) je skupna
povpre£na vrednost efektivnega rekombinacijskega keocienta, ki zna²a okoli -11.5
na logaritemski skali, oziroma okoli 3.2∗10−12 m3s−1. Ta vrednost je smiselna za
D-sloj Zemljine ionosfere, glej poglavje 3.1.1. Podrobnosti ocene rekombinacijskega
koecienta so prikazane v spodnji tabeli 4.2.
Tabela 4.2: Tabela prikazuje izra£unane povpre£ne vrednosti µ in standardne devi-
acije σ za efektivni rekombinacijski koecient αeff , za razli£ne VLF oddajnike.
Oddajnik log10(µ) log10(σ) αeff ±∆αeff (10−12 m3s−1)
DHO -11.51 -11.11 3.10 ± 7.79
GBZ -11.54 -11.05 2.87 ± 8.89
GQD -11.54 -11.08 2.90 ± 8.41
HWU -11.49 -11.05 3.21 ± 8.88
ICV -11.47 -10.99 3.43 ± 10.24
VTX3 -11.38 -10.85 4.15 ± 14.27
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Slika 4.10: Slika prikazuje, kako se izra£unani efektivni rekombinacijski koecient
spreminja s £asom (od 23.2.2016 do 1.7.2018), za razli£ne VLF oddajnike. rna £rta
prikazuje povpre£no vrednost efektivnega rekombinacijskega koecienta µ, svetlo
moder pas pa standardno deviacijo σ, ki je prirejena za logaritemski graf. Opazimo
lahko, da so napake ve£je pri vi²jih rekombinacijskih koecientih. To izhaja iz dej-
stva, da so tedaj £asovni zamiki τ kraj²i in je zaradi sistemati£ne napake ∆τ , napaka
ve£ja. Spodnja meja za rekombinacijske koeciente pa ustreza £asovni omejitvi, kjer
sem maksimalno amplitudo iskal na intervalu do 15 minut od lokalnega poldneva.
Ocena za efektivni rekombinacijski keocient je za vse oddajnike podobna in zna²a
okoli -11.5 na logaritemski skali, oziroma okoli 3.2∗10−12 m3s−1. Ta vrednost je
smiselna za D-sloj Zemljine ionosfere.
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Poglavje 5
Vpliv popolnega Son£evega mrka na
spodnji sloj Zemljine ionosfere
V tem poglavju bom predstavil meritve, ki sem jih opravil med poletnim ²tudij-
skim obiskom v Mehiki, kjer sem uspe²no izkoristil edinstveno priloºnost za opa-
zovanje popolnega Son£evega mrka (21.8.2017) in odziva Zemljine ionosfere nanj.
Izmeril sem amplitudne in fazne spremembe VLF signalov z oddajnika NDK, ki
oddaja pri frekvenci 25.2 kHz in je stacioniran v Severni Dakoti (La Moure, North
Dakota) v ZDA, [41]. Za delo sem uporabil radijski sprejemnik ”Latin American
VLF Network” (LAVNet-Mex), ki obratuje na In²titutu za geoziko (Instituto de
Geofísica), na univerzi UNAM (Universidad Nacional Autónoma de México), v pre-
stolnici Mehike. Omenjeni sprejemnik omogo£a kvalitetne meritve faze signala, z
lo£ljivostjo ≤1◦. Pojav mrka je druga£en od situacije ob vsakodnevnem Son£evem
vzhodu/zahodu, saj med mrkom Luna prekriva omejen del ionosfere, ob tem pa je
zunaj sence le-ta mo£no osvetljena. Zaradi mrka se vpadni svetlobni tok s Sonca
zmanj²a, kar vodi v zmanj²anje ionizacije v D-sloju ionosfere, to pa povzro£i dvig
efektivne odbojne vi²ine ionosfere. Sprememba odbojne vi²ine je povzro£ila mo£en
padec merjene faze in amplitude VLF valov, ki se propagirajo vzdolº 3007.15 km
dolgega valovnega vodnika Zemlja-ionosfera. Predstavil bom podroben model mrka,
ki temelji na ena£bah faznega zamika zaradi spremembe odbojne vi²ine ionosfere.
Opisal bom posamezne korake modela in predstavil izmerjeni prol fazne spremembe
ter spremembe odbojne vi²ine. Rezultati so skladni z rezultati iz prej²njih mrkov
(zemeljske in raketne meritve).
5.1 Uvod
Na VLF radijske signale, ki se propagirajo znotraj valovnega vodnika Zemlja-ionosfera,
mo£no vpliva sprememba vi²ine D-sloja ionosfere, ki nastane kot posledica Son£e-
vega mrka. Zaradi kratkotrajnega zmanj²anja svetlobnega toka s Sonca (Lyman-α
sevanje), se stopnja ionizacije v D-sloju mo£no zmanj²a, kar povzro£i dvig efektivne
vi²ine odbojnega sloja. Tako se pogoji v spodnji ionosferi pribliºajo tistim, ki jih
opazimo pono£i, [42, 43].
Vpliv mrka na amplitudo in fazo VLF signala ksne frekvence in ocene odbojne
vi²ine ionosfere v £asu popolne faze Son£evega mrka so z razli£nimi tehnikami pro-
u£evali mnogi avtorji, [42, 44, 45, 46, 47, 48]. Z uporabo Long Wave Propagation
Capability (LWPC) kode so izra£unali spremembo vi²ine odbojne vi²ine ionosfere,
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kjer so za nemoteno ionosfero vzeli H ′ = 71 km, maksimalni efekt mrka (11.8.1999)
pa se je zgodil pri H ′ = 79 km, [44]. Podobno so vplive mrka izmerili s pomo£jo VLF
sferikov, prera£unani dvig odbojne vi²ine pa je zna²al ∼ 4.85 km, za mrk 22.7.2009
ter ∼ 5.14 km, za mrk 15.1.2010, [45].
S primerjavo mrka z dnevnimi/no£nimi faznimi spremembami so izmerili ma-
ksimalno spremembo faze, ki je zna²ala 43% totalne dnevne spremembe povpre£ne
faze. S predpostavko, da je dnevna sprememba vi²ine D-sloja ionosfere enaka 16 km,
so ocenili dvig efektivne odbojne vi²ine, ki je zna²al 6.8 km, [42]. Oceno spremembe
odbojne vi²ine so dolo£ili tudi preko zveze med faznim zamikom in spremembo io-
nosferske vi²ine, kjer je pri²lo do dviga za pribliºno 3.75 km, [47]. Poleg zemeljskih
opazovanj so vplive mrkov merile tudi rakete, ki so merile koncentracijo elektronov v
odvisnosti od vi²ine nad povr²jem Zemlje. Izmerili so dvig efektivne odbojne vi²ine,
ki je zna²al ∼ 9 km (12.11.1966, Brazilija) in ∼ 8 km (7.3.1970, Virginia, ZDA),
[44].
5.2 Eksperimentalna postavitev
Za namene prou£evanja vpliva mrka na spodnji sloj ionosfere potrebujemo detektor,
ki meri spremembe v fazi in amplitudi VLF valov. Za merjenje teh sem upora-
bil radijski sprejemnik ”Latin American Very Low Frequency Network at Mexico”
(LAVNet-Mex), ki deluje na frekven£nem obmo£ju med 10-48 kHz in je stacioniran
na In²titutu za geoziko (Instituto de Geofísica), na univerzi UNAM (Universidad
Nacional Autónoma de México), v prestolnici Mehike, na geografski lokcaiji 99◦ 11′
W, 19◦ 20′ N, [41]. LAVNet-Mex sestavljata 2 zankasti (loop) anteni. Vsaka je opre-
mljena z nizko²umnim predoja£evalcem (LNA) v diferencialni vhodni konguraciji.
Za pretvorbo analognega v digitalni signal uporablja komercialno visoko kakovo-
stno zvo£no kartico. Pasovna ²irina sistema zna²a 40 kHz, z osrednjo frekvenco pri
30 kHz, napetostni dobitek (gain) zna²a 51.88 dB, ”common-mode rejection ratio”
(CMMR) pa 74.83 dB. Vsaka antena (N-S in E-W postavitev) ima 100 ovojev ter je
pritrjena na aluminijasti okvir z dolºino stranice 1.8 m, kar daje skupno efektivno
povr²ino antene ∼324 m2, [41]. Fazo signala meri z uporabo kompaktnega GPS
sprejemnika, ki sprejema signal enega pulza na sekundo (PPS). Signal s kristala
zvo£ne kartice primerja z GPS notranjo uro (PPS) in izmeri £asovni zamik. Preko
tega prera£una fazo, katere lo£ljivost zna²a manj kot 1◦, [49].
5.3 Popolni Son£ev mrk
Popolni Son£ev mrk 21.8.2017 (The Great American Solar eclipse) se je pri£el v
severnem delu Tihega oceana. Kopno je popolna senca mrka dosegla ob ∼ 17:17
UT v zvezni drºavi Oregon v ZDA. Zadnji kontakt s celino se je zgodil okoli 18:48
UT v Juºni Karolini v ZDA, zaklju£il pa se je v severnem delu Atlantskega oceana.
Najdalj²a faza popolnosti mrka je trajala 2m40s. Mrk nam je nudil izredno redko
priloºnost za opazovanje efektov mrka na ²irjenje VLF valov znotraj valovnega vo-
dnika Zemlja-ionosfera, saj je pot popolne sence pre£kala propagacijsko pot VLF
valov med oddajnikom NDK v Severni Dakoti in sprejemnikom v Mehiki. Lega
oddajnika in sprejemnika (RX) glede na pot popolne sence mrka 21.8.2017, je pri-
kazana na sliki 5.1. Dolºina dolgega loka med oddajnikom in sprejemnikom zna²a
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3007.15 km. Polna £rta prikazuje sredi²£e sence, £rtkane £rte pa prikazujejo zgornje
in spodnje meje popolne sence. To£ka A (40◦ 54′ N, 98◦ 27′ W) predstavlja lokacijo
popolnega mrka na na²i VLF propagacijski poti, to je ob 18:00 UT. Opazimo lahko,
da pre£ka pot NDK-RX pot sence skoraj pravokotno. Na lokaciji sprejemnika (RX)
je zna²ala maksimalna pokritost Sonca ∼ 27% okoli 18:20 UT, medtem ko je bila
pri oddajniku NDK (46◦ 22′ N, 98◦ 20′ W) maksimalna pokritost ∼ 83% okoli 17:57
UT. Vse podatke o £asu in lokacijah mrka sem pridobil na spletnih straneh NASA-e,
glej [50].
Slika 5.1: Pot sence za popolni mrk 21.8.2017. Polna £rta prikazuje sredi²£e sence,
£rtkane £rte pa prikazujejo zgornje in spodnje meje popolne sence. Dolgi lok med
oddajnikom NDK in sprejemnikom RX v Mehiki je ozna£en z debelo polno £rto.
To£ka A predstavlja lokacijo popolnega mrka na na²i VLF propagacijski poti, to je
ob 18:00 UT.
5.4 Rezultati
Slika 5.2 prikazuje fazno (a) in amplitudno (b) variacijo VLF signalov, ki se propa-
girajo vzdolº NDK-RX poti, od 10:00 UT na 21.8.2017 do 10:00 UT naslednji dan,
za 2 postavitvi anten (E-W in N-S). Son£ev vzhod je ozna£en z (SR), zahod z (SS).
Omenjena leºita na delu grafa, kjer se faza signala nenadoma pove£a, to je ob ∼
12:00 UT in ∼ 01:30 UT naslednji dan. No£na vrednost faze zna²a ∼ 0◦, medtem
ko je nemotena dnevna vrednost faze ∼ 260◦ za N-S in ∼ 300◦ za E-W postavitev
antene. Podoben prol opazimo tudi pri merjeni amplitudi. Nemotena dnevna vre-
dnost zna²a ∼ 8 dB za N-S, ter ∼ 30 dB za E-W postavitev. Navpi£ne £rtkane £rte
ozna£ujejo za£etek (16:34 UT), maksimum (18:00 UT) in konec (19:26 UT) mrka
na na²i propagacijski poti. Podatki pridobljeni z antenama E-W in N-S kaºejo na
veliko podobnost, vendar ima signal N-S antene pri£akovano manj ²uma saj gleda v
smeri oddajnika NDK. Analizo sem zato naredil zgolj za N-S anteno.
Slika 5.3 prikazuje dnevno spremembo faze, ki jo lahko aproksimiramo s ²katlo.
Zanima nas razmerje med fazno spremembo zaradi Son£evega mrka (∆ΦE) in fazno
spremembo med dnevom in no£jo (∆ΦSR in∆ΦSS). Maksimalna fazna razlika zaradi
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mrka zna²a v na²em primeru ∼25% celotne povpre£ne dnevne fazne spremembe.
e predpostavimo, da se vi²ina ionosfere (pri neki referen£ni vi²ini) tekom celega
dneva zvi²a za 20-30 km (zgornjo mejo predstavlja dnevna vrednost D-sloja na
vi²ini 90 km nad povr²jem Zemlje), potem predstavlja ∼25% fazna razlika zaradi
mrka dvig efektivne odbojne vi²ine ionosfere za pribliºno 5-8 km. V tabeli 5.1 so
prikazane izmerjene fazne razlike, razmerja med mrkom in fazno spremembo dan-no£
ter ocenjeni dvig efektivne odbojne vi²ine ionosfere.
Na slikah (c) in (d), glej sliko 5.2, so podrobneje prikazane spremembe faze in
amplitude tekom popolnega Son£evega mrka (16-20 UT). Zaradi preprostosti sem
nemoten del faze in amplitude postavil na vrednost 0. Tako se spremembo zaradi
mrka laºje od£ita. Faza doseºe minimum -63.36◦ ob 18:05 UT. Opazimo lahko
tudi, da se je tekom mrka na Soncu zgodil rentgenski bli²£ C3.0, ki ima maksimum
rentgenskega toka ob 17:57 UT. Bli²£ je bil dovolj mo£en, da je povzro£il dvig faze
in s tem dosegel popa£enje faznega in amplitudnega vzorca zaradi Son£evega mrka.
Pravi minimum faze zaradi mrka se je zato moral zgoditi nekaj minut prej, ob 18:00,
ki obeleºuje £as popolne faze mrka na na²i propagacijski poti (to£ka A na sliki 5.1).
Sprememba amplitude doseºe minimum -4.90 dB ob 17:47 UT, efekt zaradi bli²£a
C3.0 pa je bolj izrazit. Da bi bolje dolo£il fazni prol zaradi mrka, sem na podatke
prilagodil Gaussovo funkcijo, na £asovnem obmo£ju pred za£etkom bli²£a C3.0 (17:39
UT) in po koncu minimalne izmerjene faze (18:05 UT). S tem popravkom so rezultati
skladni s prej²njimi meritvami faznih in amplitudnih sprememb tekom mrkov. Tak
primer je meritev zmanj²anja faze za ∼70◦ in amplitude za 4 dB v £asu popolnega
mrka na 1245 km dolgi propagacijski poti, [44].
Tabela 5.1: Izmerjena fazna razlika (stolpec 2, ∆Φ) tekom Son£nega vzhoda (SR,
vrstica 2), in zahoda (SS, vrstica 3); in popravljena razlika faze med poldnevom in
minimumom zaradi mrka (E, vrstica 4). Razmerje med faznimi razlikami in pri£ako-
vana sprememba vi²ine ionosferskega odbojnega sloja ∆z sta prikazana v stolpcih 3
in 4. V zadnjem stolpcu ∆z ra£unam po predpostavki, da se vi²ina ionosfere tekom
celega dneva zvi²a za 20 - 30 km. Zraven so navedene tudi pripadajo£e absolutne
napake.
∆Φ(◦) Razmerje ∆z (km)
Son£ni vzhod (SR) 300.15 ± 4.21 0.24 ± 0.01 (4.8-7.2) ± 0.1
Son£ni zahod (SS) 273.40 ± 3.21 0.27 ± 0.01 (5.4-8.1) ± 0.1
Mrk (E) 72.84 ± 2.60
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Slika 5.2: Fazna (a) in amplitudna (b) sprememba VLF signala vzdolº NDK-RX
poti, od 10:00 UT na 21.8.2017 do 10:00 UT naslednji dan, za postavitvi anten E-W
(£rtkana £rta) in N-S (neprekinjena £rta). Son£ev vzhod je ozna£en z (SR), zahod z
(SS). Omenjena leºita na delu grafa, kjer se faza signala nenadoma pove£a, to je ob ∼
12:00 UT in ∼ 01:30 UT naslednji dan. Sliki (c) in (d) prikazujeta spremembe faze in
amplitude tekom popolnega Son£evega mrka (16:00 do 20:00 UT). Navpi£ne £rtkane
£rte ozna£ujejo za£etek (16:34 UT), maksimum (18:00 UT) in konec (19:26 UT)
mrka na na²i propagacijski poti. Na grafu je ob 17:57 UT ozna£en tudi maksimum
Son£evega rentgenskega bli²£a C3.0.
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Slika 5.3: Slika prikazuje dnevno spremembo faze, ki jo lahko aproksimiramo s ²katlo.
Fazna sprememba zaradi Son£evega mrka je ozna£ena z ∆ΦE, fazna sprememba med
dnevom in no£jo pa ∆ΦSR (ob Son£nem vzhodu) in ∆ΦSS (ob Son£nem zahodu).
5.4.1 Model Son£evega mrka
V tem poglavju bom predstavil model fazne spremembe tekom Son£evega mrka. V
tem modelu upo²tevamo efekte, kot sta skraj²anje propagacijske poti med oddajni-
kom in sprejemnikom in dvig efektivne vi²ine odbojnega sloja ionosfere. Za£nemo













kjer je ∆Φ fazni zamik, d je razdalja med oddajnikom in sprejemnikom, λ je valovna
dolºina VLF vala, a je polmer Zemlje, ∆z sprememba odbojne vi²ine in z dnevna
vi²ina ionosfere. V modelu sem uporabil z = 70.5 km, [52]. Obravnava problema
z geometrijsko optiko v tem primeru odpade, saj je na²a propagacijska pot dolga
3007.15 km. Zgornja ena£ba 5.1 sledi iz posplo²itve fazne hitrosti VLF vala za prvi
valovni na£in (waveguide mode), glej tudi 3.1.2, in je veljavna samo za propagacijsko
pot d, ki jo osvetljuje Sonce.
Slika 5.4 prikazuje postopek modeliranja Son£evega mrka. Najprej prilagodimo
Gaussovo funkcijo, da opi²emo pri£akovan minimum faze ob £asu popolne faze mrka
(18:00 UT) na na²i propagacijski poti (korak je pomemben saj se s tem znebimo mo-
te£ega efekta Son£evega bli²£a C3.0). Zaradi asimetri£ne narave £asovno odvisnega
faznega prola, je najbolj²a prilagoditev doseºena z zlepkom 6 Gaussovih funkcij
(£rtkana £rta na sliki a). Potem predlagamo, da je osvetljena propagacijska pot
dolºine d funkcija £asa, saj je precej²en del propagacijske poti prekrit s senco Lune.
Zato lahko ena£bo 5.1 pi²emo v taki obliki:
∆Φ(t) = C1∆d(t)∆z(t), (5.2)






) konstanta, ∆d(t) je £asovno odvisna funkcija dolºine
propagacijske poti in ∆z(t) £asovno odvisna funkcija spremembe odbojne vi²ine
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ionosferskega sloja. Ena£bo 5.2 lahko preuredimo in jo zapi²emo v naslednji obliki
Φ̃(t) = C2d̃(t)∆z(t), (5.3)
kjer je C2 = C1d0/Φ0 konstanta, Φ0 = 260.15◦ je dnevna vrednost faze. Relativna




















kjer ∆d(t) predstavlja razdaljo vzdolº propagacijske poti, ki jo prekriva senca.
Da bi lahko re²il te ena£be, sem napisal program, ki izra£una azimut in vi²inski
kot Sonca in Lune, za vsakih 10 km vzdolº propagacijske poti NDK-RX, za vsako
minuto trajanja mrka (16:00 - 20:00 UT). Program potem izra£una deleº Son£evega
diska A, ki ga prekriva Luna (preko preseka 2 krogov), za vsako to£ko (na 10 km)
vzdolº propagacijske poti dolºine d, v odvisnosti od £asa t. S tem pridobim krivuljo
A(d, t). Da dobim kon£no obliko d̃(t) v ena£bi 5.5, naredim naslednji postopek:
• Naj bo J ²tevilo to£k (vsakih 10 km) vzdolº propagacijske poti dolºine d; vsako
to£ko ozna£imo z dj, kjer je j = 0, 1, ..., J.
• Naj bo K ²tevilo £asovnih to£k od za£etka do konca (16:00 - 20:00) mrka;
vsako £asovno to£ko ozna£imo s tk, kjer je k = 0, 1, ..., K.
• Naj bo A(dj, tk) izra£unana povr²ina prekritega dela Sonca na poljubni to£ki
vzdolº propagacijske poti in ob poljubnem £asu mrka. Najprej pridobimo
matriko A, ki vsebuje J × K elementov in jo pi²emo v naslednji obliki
A =
⎡⎢⎢⎢⎢⎢⎢⎣
A11 A12 A13 . . . A1K






AJ1 AJ2 AJ3 . . . AJK
⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎥⎦ ,
kjer smo zapis A(dj, tk) poenostavili v Ajk.









kjer je k = 0, 1, ..., K in C ozna£uje stolpec (column). Vsak ACk lahko
predstavimo na grafu A(d, tk) (glej sliko 5.4 b).
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• Naj boM ²tevilo moºnih izra£unanih deleºev prekritega Sonca A izraºenega v
%, v na²em primeru od 1-99%. Izra£unamo ²irino posamezne krivulje A(d, tk)
za vsakm (glej sliko 5.4 b), kjer jem = 0, 1, ..., M; tako dobimo ∆d(tk, Am),
ki jo lahko izrazimo kot K × M matriko
∆d =
⎡⎢⎢⎢⎢⎢⎢⎣
∆d11 ∆d12 ∆d13 . . . ∆d1M






∆dK1 ∆dK2 ∆dK3 . . . ∆dKM
⎤⎥⎥⎥⎥⎥⎥⎦ .
Izraz ∆d(tk, Am) smo poenostavili v ∆dkm.









kjer jem= 0, 1, ..., M inC ozna£uje stolpec (column). Vsak∆dCm lahko pred-
stavimo v obliki ∆d(t, Am); po vstavitvi le-te v ena£bo 5.5 dobimo ˜d(t, Am),
kjer je m = 0, 1, ..., M.
• Na koncu vsako od M funkcij ˜d(t, Am) ²e primerno uteºimo v naslednji obliki
˜d(t, Am)→ Am ˜d(t, Am), glej £rtkane £rte na sliki 5.4 c. Ko ri²emo vse uteºene
funkcije ˜d(t, Am) skupaj ter vzamemo ovojnico okoli totalne efektivne povr²ine
pod temi krivuljami, kon£no dobimo d̃(t) (polna odebeljena £rta na sliki 5.4
c).
Zdaj poznamo efekt, ki ga naredi mrk na propagacijsko pot, zato lahko izra-
£unamo dvig efektivne odbojne vi²ine ionosfere zaradi vpliva Son£evega mrka. Da
lahko najdemo ∆z(t) (ena£ba 5.3), naredimo diskretno konvolucijo dveh kon£nih
zaporedij:




kjer sta f in g eno-dimenzionalna vhodna niza, katerih konvolucija je denirana
v vsaki to£ki prekviranja, v tem primeru f = 1/d̃(t) in g = Φ̃(t). Izra£unana
konvolucija (glej sliko 5.4 d) je proporcionalna C2∆z(t), ki je brezdimenzijska. Z
normalizacijo slednje nam ostane samo brezdimenzijska funkcija spremembe odbojne
vi²ine ∆̃z(t) = ∆z(t)/b, kjer je b neznani parameter z enoto km. e zdruºimo ena£be
5.3, 5.4 and 5.5, dobimo modelirano fazo ΦM v naslednji obliki
ΦM(t) = Φ0 − C1d(t)∆̃z(t)b. (5.7)
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e vedno pa ne poznamo parametra b. Zato izra£unamo χ2 med modelirano fazo
ΦM(t) in izmerjeno fazo Φ(t) za b ∈ [0, 20] km, s korakom po 0.1 km. Parameter
b privzamemo tam, kjer velja MIN(χ2). To nam direktno vrne prol spremembe
odbojne vi²ine ionosfere v £asu mrka,
∆z(t) = ∆̃z(t)b. (5.8)
Na² model se najbolje prilega (minimalni χ2) izmerjeni fazi, ko je b = 9.3 ± 0.1
km, glej sliko 5.4 e. To pomeni, da zna²a ocenjeni dvig odbojne vi²ine ionosfere
v £asu popolnega mrka (18:00 UT) na na²i propagacijski poti NDK-RX, pribliºno
∆zmax = 9.3 ± 0.1 km, glej sliko 5.4 f. Druga£e povedano, efektivna vi²ina odboj-
nega sloja ionosfere je v £asu popolne faze mrka pribliºno zmax = 80.0 ± 0.5 km.
Ocena napake ∆zmax je sicer preve£ optimisti£na in izhaja zgolj iz napake parame-
tra b. Sistemati£ne napake zaradi povzetkov ra£unanja doprinesejo napako, ki je za
velikostni red ve£ja, to je ± 1 km.
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Slika 5.4: (a) Izmerjena normalizirana faza Φ(t)/Φ0 je prilagojena z zlepkom 6 Ga-
ussovih funkcij (£rtkana £rta). (b) Izra£unamo deleº pokritega Sonca, kot funkcijo
razdalje vzdolº propagacijske poti NDK-RX, za £as mrka (18:00 v tem primeru). (c)
Pridobljena krivulja d̃(t) za celotno £asovno obmo£je (polna odebeljena £rta). (d)
Ta slika prikazuje vhod in izhod diskretne konvolucije med f = 1/d̃(t) (£rtkana £rta)
in g = Φ̃(t) (pik£asto-£rtkana £rta). Konvolucija (neprekinjena £rta) je proporcio-
nalna C2∆z(t). (e) Na² model (£rno) se najbolje prilega izmerjeni fazi (rde£e), ko je




5.4.2 Razli£ni modeli Lunine sence
Modeliranja mrka oziroma Lunine sence se lahko lotimo na ve£ na£inov. V poglavju
5.4.1 sem modelsko senco pridobil tako, da sem najprej z uporabo ena£b sferne trigo-
nometrije (glej [53]) izra£unal koordinate to£k vzdolº propagacijske poti NDK-RX,
na vsakih 10 km. Pri tem poznam geografski lokaciji oddajnika (TX) in sprejemnika
(RX). Razdaljo a pove£ujem v korakih po 10 km, dokler ne doseºem polne dolºine
propagacijske poti d. Ra£unam naslednje:
y = sin(λRX − λTX) cos(ϕRX), (5.9)
kjer je λ geografska dolºina, ϕ pa geografska ²irina. Podobno sledi za
x = cos(ϕTX) sin(ϕRX)− sin(ϕTX) cos(ϕRX) cos(λRX − λTX). (5.10)
Slednji ena£bi potrebujem, da lahko izra£unam azimut Θ (angle²ko Bearing), ozi-
roma kot med smerjo proti severu in smerjo dolgega loka.
Θ = atan2(y, x), (5.11)
kjer je atan2 inverzna trigonometri£na funkcija dveh argumentov, ki vrne rezultat
med −π in π. Vektor oklepa v ravnini od izhodi²£a do to£ke (x,y) tak kot s pozitivno

















kjer je R polmer Zemlje (6370.0 km), i = 0, 1, ..., N in kjer velja aN = d. Podobno
pi²emo tudi za geografsko dolºino
















Izra£unamo ²e dolºino propagacijske poti:
d = arccos
(
sin(ϕTX) sin(ϕRX) + cos(ϕTX) cos(ϕRX) cos(λRX − λTX)
)
R. (5.14)
Sedaj za vsako to£ko (Φi,λi) vzdolº propagacijske poti izra£unam azimut in vi²inski
kot Sonca in Lune, za vsako minuto trajanja mrka (16:00 - 20:00 UT). Pri tem si
pomagam s knjiºnico astropy.coordinates, ki uporablja zelo zanesljive efemeride
solar_system_ephemeris.set(′jpl′), [55]. Iz znanih koordinat za Sonce in Luno
ob poljubnem £asu, lahko izra£unam razdaljo med njunima sredi²£ema:
s =
√
(αL − α⊙)2 + (hL − h⊙)2, (5.15)
kjer je α azimut, h vi²inski kot, L ozna£uje Luno, ⊙ pa ozna£uje Sonce. Na dan
mrka sta bila polmera Son£eve in Lunine ploskvice enaka rL = 16.06 lo£ne minute,
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r⊙ = 15.81 lo£ne minute. S pomo£jo znanih koordinat in polmerov program izra£una
povr²ino Son£evega diska A′, ki ga prekriva Luna (preko preseka 2 krogov), [56]:
A′ = r2L(
s2 + r2L − r2⊙
2srL
) + r2⊙(






(−s+ rL + r⊙)(s+ rL − r⊙)(s− rL + r⊙)(s+ rL + r⊙), (5.16)







To izra£unam za vsako to£ko (na 10 km) vzdolº propagacijske poti dolºine d, v
odvisnosti od £asa t in s tem pridobim krivuljo A(d, t).
Ta pristop pa ni edini s katerim lahko pridobimo model Lunine sence. Enako
kot prej izra£unamo koordinate to£k vzdolº propagacijske poti dolºine d. Na mesto,
da bi ra£unali azimut in vi²inski kot Sonca in Lune, uporabimo koordinate sredi²£a
sence, ki potuje £ez povr²je Zemlje, [50]. Lo£ljivost je slab²a (< 10 £asovnih to£k),
kot v prej²njem modelu, kjer smo ra£unali deleº prekritega Sonca A v razmakih
po 1 minuto. Kljub tej omejitvi vrneta oba modela podobne rezultate, glej sliko
5.5. Postopek je tokrat druga£en. Predpostavimo nek polmer sence rS (krog okoli
sredi²£ne to£ke sence), ki potuje po povr²ju Zemlje. Za vsako £asovno to£ko izra£u-
namo geografsko ²irino in dolºino roba kroga (za vsak kot γj, z inkrementom po 1◦,







Φj = Φ(t) + β sin(γj),
λj = λ(t) + β cos(γj),
(5.18)
kjer sta Φ(t) in λ(t) koordinati sredi²£a sence ob poljubnem £asu t, β je kotna dolºina
sence, R pa polmer Zemlje. Ta senca je oblike kroga, ki pa ni povsem pravilna, ²e
posebej pri velikih polmerih rS.
Model izbolj²am s sferi£no senco, ki je pravzaprav kapica, ki potuje po ukri-
vljenem povr²ju Zemlje. Najprej izra£unam azimut Θ (angle²ko Bearing) smeri
potovanja sence, glej ena£bo 5.11, kjer v ena£bah 5.9 in 5.10 (ϕTX, λTX) nadome-
stim z (ϕi+1,λi+1), (ϕRX, λRX) pa z (ϕi,λi), kjer je i = 0, 1, ..., N-1 £asovna to£ka za
sredi²£e sence. Ra£unam kot Θ med posameznimi pari (i, i + 1). Izra£unam kotno
dolºino sence β (glej ena£bo 5.18) ter koordinate to£k na robu sferi£ne sence (ϕj,λj),
za vsak kot γj, z inkrementom po 1◦, j = 0, 1, ..., J; J = 360. Tako se ena£bi 5.12
in 5.13 preoblikujeta v:
ϕj = arcsin
(




λj = λi + atan2
(





kjer je i = 0, 1, ..., N-1. Ko je senca v preseku s propagacijsko potjo (dolgi lok)
NDK-RX, ra£unamo dolºino propagacijske poti ∆d, ki je znotraj sence. I²£emo
torej koordinate spodnjega in zgornjega prese£i²£a kroga (sence) z dolgim lokom.
S pomo£jo ena£be 5.14 izra£unamo pot ∆d. Od tu dobimo direktno po ena£bi 5.5
relativno dolºino propagacijske poti d̃(t). To naredimo za sence s polmeri rS ∈
[50,2500] km. Omenjena modela Lunine sence sta prikazana na slikah 5.6 in 5.7.
Slika 5.5: Prikaz ene od krivulj d̃(t) za 3 razli£ne modele. S £rno barvo je ozna£ena
krivulja pridobljena z modelom prekritega Sonca, kjer je A deleº pokritosti Sonca.
Ta model sem zaradi dobre £asovne lo£ljivosti uporabil za izra£un spremembe efek-
tivne odbojne vi²ine ionosferskega sloja. Z rde£o barvo je ozna£ena krivulja prido-
bljena s preprostej²im modelom kroºne sence polmera 410 km, ki potuje po povr²ju
Zemlje. Z modro pa je ozna£ena bolj realisti£na, sferi£na senca s polmerom 410 km.
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Slika 5.6: Slika prikazuje nekaj izra£unanih kroºnic (modro) okoli sredi²£nih to£k




Slika 5.7: Zgornja slika prikazuje nekaj izra£unanih sferi£nih kapic (rde£e) okoli
sredi²£nih to£k Lunine sence (modri kriºci) premera 2500 km. Spodnja slika prika-
zuje celotno pot sferi£ne sence premera 2500 km, kjer je z zeleno barvo ozna£ena
propagacijska pot NDK-RX.
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V nalogi sem najprej raziskal povezavo med aktivnostjo Sonca, merjeno z Wolfovim
²tevilom, in ²tevilom Son£evih bli²£ev, katerih vrh emisije leºi v rentgenski svetlobi.
S pomo£jo medsebojne korelacije sem ugotovil, da so za rentgenske bli²£e razreda
C, M in X korelacijski keocienti visoki (0.81, 0.71 in 0.45), kar nakazuje na dobro
skladnost med pojavom bli²£ev te vrste in Wolfovim ²tevilom. Druga£e povedano,
bli²£i C, M in X so pogostej²i v obdobju pove£ane Son£eve aktivnosti. Zanimiva je
tudi vrednost korelacijskega koecienta za bli²£e razreda B (-0.42), ki kaºe na fazno
zakasnitev (pribliºno pol periode). Pojav teh bli²£ev je zato pogostej²i v obdobju
zmanj²ane Son£eve aktivnosti. S pomo£jo avtokorelacije in frekven£ne analize sem
uspel izra£unati periodo, s katero se ponavljajo posamezne vrste bli²£ev. Za bli²£e
C, M in X traja perioda 10.3 let, bli²£i B pa imajo primarno periodo 9.6 let in
sekundarno periodo (manj izrazita) 6.1 let. Pogostost bli²£ev razreda B je zato teºje
napovedati. Preveril sem tudi ali lahko s pomo£jo metode maksimalne entropije
(MEM) in linearne napovedi pridem do zadovoljive napovedi pogostosti bli²£ev na
Soncu. Moj cilj je bil napovedati mese£no ²tevilo bli²£ev in ne njihovo individualno
ponavljanje. Rezultati kaºejo, da so za najbolj ugodno ²tevilo polov, korelacijski
koecienti visoki za bli²£e C (0.42) ter vse bli²£e (0.59). To kaºe, da je napoved za
slednje dokaj zanesljiva.
V drugem poglavju sem opisal Zemljino ionosfero ter vpliv Sonca nanjo. Pred-
stavil sem princip ²irjenja VLF radijskih valov v valovnem vodniku Zemlja-ionosfera
ter SID monitor AGO, ki deluje na Astronomskem geozikalnem observatoriju Go-
lovec v Ljubljani in meri signale s 6 razli£nih VLF oddajnikov. V letu 2016 sem
z AGO skupno zabeleºil kar 98 bli²£ev, 96 razreda C, 2 bli²£a razreda M. Glavni
cilj je bil izra£unati efektivne rekombinacijske koeciente za slednje. Z Levenberg-
Marquardt (LM) metodo sem v lastnem modelu Son£evega bli²£a poiskal neznane
parametre α̃eff in C̃, preko katerih sem izra£unal maksimalno koncentracijo elektro-
nov v spodnjem sloju ionosfere. Ta zna²a [e]max = (4.8 ± 6.1)∗109 m−3, kar ustreza
koncentracijam elektronov do vi²ine 90 km, pod katero leºi D-sloj ionosfere. Za bli-
²£e sem preveril tudi poten£no zvezo med spremembo merjene amplitude in jakostjo
vpadnega rentgenskega toka. Izkaºe se, da slednja zveza velja za vse VLF frekvence.
Meril sem tudi £asovni zamik med bli²£em, ki ga zazna satelit GOES in bli²£em, ki
ga zazna SID monitor AGO. Sklepam, da £asovni zamik ni odvisen od frekvence ali
jakosti bli²£a. To bom lahko v prihodnosti potrdil z ve£jim vzorcem bli²£ev. Kot
zanimivost sem iz parametrov modela ustvaril tudi modelsko krivuljo bli²£a, ki se
relativno dobro prilega izmerjenemu prolu za bli²£ razreda C3.5.
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Poleg bli²£ev sem analiziral tudi dnevne spremembe VLF signalov, kjer sem opa-
zoval izmerjeno £asovno-odvisno amplitudo. Tu sem najprej predstavil Chapmanovo
teorijo proizvodnega sloja ionosfere ter preprost model ²irjenja VLF valov, kjer pride
do zgolj 1 odboja VLF vala od ionosfere. Napisal sem ra£unalni²ki program SID.py,
s katerim sem ustrezno obdelal podatke o £asovno-odvisni amplitudi za posamezni
VLF oddajnik. S pomo£jo Gauss-Newtonove metode, ki deluje na principu iska-
nja minimuma vsote razlik kvadratov amplitud, sem izra£unal parametra A in H
(skalirna vi²ina), za vsak dan v letu 2016 (od 23.2.2016 dalje). Od tu sem dobil
maksimalno odbojno vi²ino hm ionosferskega sloja. Rezultati kaºejo, da se ta sloj
razteza od 65 - 80 km, kar je skladno z vi²ino dnevnega D-sloja ionosfere. Iz letnega
povpre£ja <A> in <H> sem posku²al oceniti maso konstituentov D-sloja ionosfere,
ki ga tvorijo ioni (NO+, O+2 , ...) s povpre£no atomsko maso 31u. Ocena ima veliko
negotovost zaradi preprostosti mojega modela ter zaradi prevelike razdalje med od-
dajnikom in sprejemnikom (> 300 km). Kljub temu dobimo grobo oceno za maso
m(u); za oddajnik ICV zna²a (75 ± 17)u, za GBZ pa (95 ± 41)u. Za ve£jo za-
nesljivost bi potreboval naprednej²i model ²irjenja VLF valov, ki vklju£uje sferi£no
obliko ionosfere ter princip ve£ih odbojev. Analiziral sem tudi maksimalne vredno-
sti dnevne amplitude (okoli lokalnega poldneva), ki sem jih pomeril v obdobju od
23.2.2016 do 1.7.2018, za vse VLF oddajnike. Gra£na reprezentacija rezultatov
kaºe, da je zares pri²lo do Zimske anomalije atmosferske radijske absorpcije, kjer je
absorpcija pozimi za nekaj velikostnih redov vi²ja od pri£akovane. Opazil sem tudi
anomalijo v absorpciji med leti 2017 in 2018, ki sem jo pripisal pove£ani aktivnosti
sporadi£nih kozmi£nih delcev. Poleg tega sem s pomo£jo £asovne zakasnitve med
lokalnim poldnevom in £asom maksimalne dnevne amplitude izra£unal efektivne re-
kombinacijske koeciente za D-sloj ionosfere, za razli£ne VLF oddajnike. Povpre£ni
efektivni rekombinacijski koecient zna²a αeff = 3.2∗10−12 m3s−1. Ta vrednost je
smiselna za D-sloj Zemljine ionosfere.
V zadnjem delu naloge sem predstavil meritve, ki sem jih opravil med pole-
tnim ²tudijskim obiskom v Mehiki, kjer sem izmeril odziv Zemljine ionosfere na
popolni Son£ev mrk, ki je ²el 21.8.2017 preko celinskih ZDA. Predstavil sem radijski
sprejemnik LAVNet-Mex, ki deluje na In²titutu za geoziko na univerzi UNAM v
prestolnici Mehike. S tem sprejemnikom sem v £asu mrka meril fazne in amplitudne
spremembe VLF signalov z oddajnika NDK (25.2 kHz). Mrk je bil edinstven, saj
je pot Lunine sence pre£kala 3007.15 km dolgo propagacijsko pot NDK-RX. Izmeril
sem maksimalno fazno razliko zaradi mrka, ki zna²a ∆Φ = -63.36◦ ter maksimalno
amplitudno razliko ∆A = -4.90 dB. S pomo£jo razmerja med fazno razliko zaradi
mrka in fazno razliko dan-no£, sem s predpostavko o dnevni spremembi efektivne
vi²ine odbojnega sloja ionosfere, ki zna²a 20 - 30 km, ocenil dvig odbojnega sloja
ionosfere zaradi mrka. Ta zna²a pribliºno 5 - 8 km (25% efekt na spremembo faze za-
radi mrka). Ustvaril sem model Son£evega mrka, v katerem sem upo²teval skraj²anje
propagacijske poti med oddajnikom in sprejemnikom ter dvig efektivne vi²ine od-
bojnega sloja ionosfere. Za potrebe tega modela sem modeliral Lunino senco (preko
preseka Sonca in Lune), ki dobro opi²e skraj²anje propagacijske poti zaradi mrka. S
pomo£jo konvolucije sem izra£unal efektivni dvig odbojne vi²ine ionosfere v £asu po-
polne faze mrka (18:00 UT) na propagacijski poti NDK-RX. Ta zna²a ∆zmax = 9.3 ±
0.1 km. Efektivna vi²ina odbojnega sloja ionosfere je bila v £asu popolne faze mrka
pribliºno zmax = 80.0 ± 0.5 km. isto na koncu sem predstavil ²e analogna modela
Lunine sence, kjer sem na mesto presekov Sonca in Lune modeliral potujo£o kroºno
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in sferi£no senco. Vsi trije modeli Lunine sence dajo podobne rezultate. Tekom
popolnega mrka je na Soncu pri²lo do bli²£a C3.0, ki ga nisem podrobneje analiziral.
Zanimivo bo raziskati, kak²en je efektivni rekombinacijski koecient spodnjega sloja
ionosfere, kadar imamo pogoje mrka (niºja stopnja proizvodnje elektronov). To je
tudi ideja za nadaljnje delo.
Merjenje VLF radijskih valov, ki se propagirajo znotraj valovnega vodnika Zemlja-
ionosfera, se izkaºe za zelo preprosto a u£inkovito metodo, s katero lahko prou£ujemo
rentgenske bli²£e na Soncu; dnevne in letne spremembe, ki se vr²ijo v spodnjem sloju
ionosfere; in nenazadnje tudi izjemno redke dogodke, kot je popolni Son£ev mrk. Z
dobrimi zikalnimi orodji lahko samo iz meritev amplitude in faze signala pridemo
do zelo zadovoljivih ocen ionosferskih parametrov. tudija tega je zanimiva pred-
vsem s stali²£a povezovanja razli£nih podro£ij, od astrozike in elektromagnetizma,
do radijske tehnike in ra£unalni²kega modeliranja. Vsaka od teh nam nudi neko-
liko druga£en pogled na problem, vse pa imajo en skupen cilj, to je razumevanje
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Tabela rezultatov Son£evih bli²£ev
V spodnjih tabelah so prikazane podrobnosti o Son£evih bli²£ih in izra£unanih para-
metrih. Prvi stolpec prikazuje datum bli²£a (DATE); za£etek (START) je deniran
s prvo minuto v sekvenci 4 minutnega strmega nara²£anja rentgenskega toka (0.1
- 0.8 nm); vrh (MAX) je deniran z minuto, ko rentgenski tok doseºe maksimum;
konec (END) je deniran takrat, ko rentgenski tok pade na polovico med maksimu-
mom in ozadjem pred bli²£em; razred (CLASS), podrazred (SUB) in gostota toka
(I) so dolo£eni iz vrednosti maksimalnega rentgenskega toka (0.1 - 0.8 nm). Podatke
sem dobil na podlagi meritev satelita GOES, [15]. Opis podrobnosti o meritvah je
naveden v [57]. Podatke o imenu in frekvenci VLF oddajnika (TX, f) sem pridobil iz
glave datoteke, ki jo ustvari program Stanford Solar Center SuperSID 1.2.2.. Stolpec
∆t prikazuje £asovno razliko med maksimumom zabeleºenim z monitorjem AGO in
maksimumom zabeleºenim s satelitom GOES. Napaka zna²a ± 5 s. Stolpca α̃eff in
C̃ imata zraven tudi pripadajo£o napako σ, ki je dolo£ena iz kovarian£ne matrike
po LM metodi. Zadnji stolpec prikazuje maksimalno spremembo amplitude ∆A (od
ozadja pred bli²£em do maksimuma zaradi bli²£a) za posamezen bli²£.
97
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